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Re´sume´
L’objectif de mon travail de recherche est de pre´parer l’analyse des donne´es des
prochaines observations grand champ d’amas de galaxies par effet Sunyaev Zel’do-
vitch. Pour cela, je mets en place une chaˆıne comple`te d’outils permettant d’effectuer
cette e´tude. Ces outils permettent de mettre en e´vidence des points critiques des ef-
fets de se´lection a` prendre en compte dans les futures analyses. La chaˆıne d’analyse
est constitue´e : d’une simulation de ciel observe´ millime´trique, d’algorithmes origi-
naux d’extraction d’amas SZ a` partir des cartes observe´es, d’un mode`le statistique
des effets de se´lection de la chaˆıne de de´tection, et enfin d’outils d’analyse des ca-
talogues des sources de´tecte´es pour contraindre les parame`tres cosmologiques. Je
m’inte´resse au cas des expe´riences multi-fre´quences dote´es de came´ra bolome´trique.
J’applique ces outils a` une prospective pour l’expe´rience Olimpo.
Abstract
The goal of my Phd research is to prepare the data analysis of the near future
wide-field observations of galaxy clusters detected by Sunyaev Zel’dovitch effect. I
set up a complete chain of original tools to carry out this study. These tools allow
me to highlight critical and important points of selection effects that has to be ta-
ken into account in future analysis. Analysis chain is composed by : a simulation of
observed millimeter sky, state-of-the-art algorithms of SZ galaxy clusters extraction
from observed maps, a statistical model of selection effects of the whole detection
chain and, finally, tools to constrain, from detected SZ sources catalog, the cosmolo-
gical parameters. I focus myself on multi-channel experiments equipped with large
bolometer camera. I use these tools for a prospection on Olimpo experiment.
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Introduction
La cosmologie s’efforce de comprendre l’e´volution de l’univers dans son ensemble
a` travers l’observation de son contenu. Aujourd’hui un certain nombre d’observa-
tions et de mesures comple´mentaires, du CMB, des supernovae, de l’abondance des
e´le´ments le´gers, de la vitesse d’e´loignement des galaxies proportionnelle a` leur dis-
tance, confirment le mode`le du Big-Bang chaud et mettent en avant un mode`le
cosmologique consensuel de´crit par un jeu de parame`tres cosmologiques. Dans ce
mode`le, le contenu visible de l’univers est sous-dominant. La dynamique de l’uni-
vers est domine´e par des composantes invisibles directement : la matie`re sombre et
l’e´nergie sombre qui comptent respectivement pour 25 et 70% de la densite´ d’e´nergie
de l’univers.
Avant l’e´poque du de´couplage entre le rayonnement et la matie`re, la dynamique
de l’univers est domine´e par le rayonnement. Par ailleurs, durant cette pe´riode,
la matie`re sombre, qui se comporte gravitationnellement comme la matie`re, est le
moteur de la croissance des fluctuations de densite´ primordiales a` l’origine des amas
de galaxies.
L’histoire des amas de galaxies, les structures les plus massives de l’univers (jus-
qu’a` 1015 M), est riche en information sur ces composantes sombres. En effet, les
amas se forment sous l’action gravitationnelle de la matie`re sombre dans un univers
dont l’expansion globale est aujourd’hui domine´e par l’e´nergie sombre. La mesure
de l’abondance des amas en fonction du temps (i. e., le redshift) permet de tracer
l’e´volution de l’univers a` grande e´chelle et de mieux comprendre les composantes
sombres qui dominent la dynamique a` ces e´chelles.
Les amas sont des structures complexes. Ils sont compose´s principalement :
de galaxies (de quelques dizaines a` quelques centaines), elles-meˆmes compose´es
d’e´toiles (plusieurs milliards), d’un gaz baryonique chaud ionise´, dont la tempe´rature
e´lectronique est de l’ordre de 107 K, et de matie`re sombre, a` l’origine, pour la plus
grosse partie, du puits de potentiel gravitationnel de l’amas. Des observations d’amas
proches en optique, par rayonnement X, par effet Sunyaev Zel’dovitch (SZ) et par
le biais des lentilles gravitationnelles, ont mis en e´vidence les phe´nome`nes physiques
complexes qui ont lieu au sein des amas : chauffage du gaz par la gravitation, forma-
tion d’e´toiles, phe´nome`nes de refroidissement du gaz, collisions entre galaxies, etc.
Des mode`les ont, cependant, pu eˆtre mis en place pour de´crire un comportement
“moyen” des amas, notamment en ce qui concerne des relations entre quantite´s
integre´es sur l’amas : masse-tempe´rature ou masse-rayon par exemple, mais aussi
les profils internes de densite´ (de matie`re sombre, des galaxies ou du gaz), ou plus
re´cemment les profils de tempe´rature. Cette complexite´ rend les amas d’autant plus
important a` e´tudier qu’il est ne´cessaire, pour utiliser cette sonde astrophysique, dans
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un contexte cosmologique, de bien comprendre leurs me´canismes de formation. En
effet on constate des de´ge´ne´rescences entre les informations cosmologiques et celles
provenant de la physique interne des amas.
L’effet SZ se re´ve`le eˆtre, non-seulement une sonde puissante pour e´tudier la phy-
sique interne des amas au dela` de leur rayon de coeur (combine´e avec les observations
en X, plus sensibles au centre des amas), mais aussi un outil de choix pour e´tudier la
cosmologie via les amas de galaxies. En effet, le flux SZ, sur la ligne de vise´e, pre´sente
la particularite´ d’eˆtre inde´pendant du redshift (i.e., de la distance) de l’amas source,
autorisant la de´tection d’amas lointains, riches en information sur la cosmologie. De
plus l’effet SZ permet, de manie`re plus directe qu’avec les observations en X, de
tracer la masse des amas.
Graˆce aux performances croissantes des instruments, les expe´riences permettent
aujourd’hui d’observer des amas par effet SZ sur une large gamme de redshifts et
apportent d’ores et de´ja` une riche information sur les amas et sur la cosmologie.
De`s 2006, la technologie lie´e, entre autre, aux came´ras bolome`tres, va permettre
d’effectuer des sondages grand champ (plusieurs centaines de degre´s carre´s) d’amas
par effet SZ. On s’attend, dans les anne´es qui viennent, a` observer des catalogues
de plusieurs centaines, voir milliers d’amas SZ, de´bouchant sur un apport important
a` la physique des grandes structures, aux composantes sombres de l’univers et a` la
cosmologie. Je me suis interesse´ plus particulie`rement a` l’instrument Olimpo dont le
vol scientifique est pre´vu courant 2006. Entre 2006 et 2008 le te´lescope APEX et le
satellite Planck vont effectuer, eux aussi, des observations grand-champ d’amas SZ.
Ces deux prochaines anne´es seront riches en observations SZ de seconde ge´ne´ration,
et on peut compter sur la de´tection de larges catalogues d’amas.
Le travail effectue´ durant ma the`se est une pre´paration a` l’analyse des donne´es
de ces prochains sondages SZ grand champ. Graˆce a` la mise en place d’une chaˆıne
comple`te de simulation, de´tection et analyse des catalogues SZ, je montre l’impor-
tance de la compre´hension des effets de se´lection, dans ce type d’observation, pour
extraire l’information scientifique des donne´es et contraindre les parame`tres cosmo-
logiques.
Ce travail s’appuie sur une simulation re´aliste de ciel millime´trique observe´. Elle
inclut les phe´nome`nes astrophysiques principaux a` ces fre´quences : CMB, effet SZ,
galaxies infrarouges et poussie`re galactique. Les galaxies infrarouges sont simule´es,
chacunes avec un spectre d’e´mission propre ce qui est effectivement observe´ en pra-
tique.
Les me´thodes de de´tection d’amas devront permettre de traiter le cas particu-
lier des galaxies infrarouges qui, sinon, contamineront les de´tections. Par ailleurs, les
me´thodes de de´tection d’amas, doivent permettre, dans un premier temps, d’extraire
un maximum d’amas des cartes observe´es tout en limitant la pre´sence de contamina-
tions, mais aussi d’effectuer une photome´trie fide`le et pre´cise des amas. Nous avons
mis au point une chaˆıne de de´tection et d’extraction des amas SZ originale ayant ces
objectifs. La de´tection des amas se fait en trois e´tapes : 1) la se´paration de l’effet SZ
des autres composantes astrophysiques par l’utilisation combine´e de ses signatures
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particulie`res : spectrale et spatiale, 2) l’augmentation du rapport signal sur bruit
par la mise en place d’un filtrage non-line´aire base´ sur une me´thode entropique, 3)
l’extraction des amas en tant que sources brillantes SZ, en tenant compte de leur
e´ventuelle superposition, et l’estimation de leur flux. Graˆce a` l’utilisation de plu-
sieurs crite`res j’ai compare´ la qualite´ de notre chaˆıne de de´tection a` des me´thodes
plus classiques de de´tection de sources brillantes. Elle se re´ve`le efficace et j’ai pu
mettre en avant une des me´thodes permettant de limiter la contamination dans les
catalogues de sources de´tecte´es. Ceci se re´ve`le un point important pour envisager de
contraindre au mieux les mode`les cosmologiques.
L’utilisation du catalogue des sources de´tecte´es pour e´tudier la cosmologie a e´te´
l’objet d’une attention particulie`re. Les de´ge´ne´rescences entre certains parame`tres
des mode`les de physique interne des amas et cosmologique, et le fait que, dans un
premier temps, les catalogues SZ compteront peu de sources, m’ont incite´ a` mettre
en place un outil de test d’hypothe`se permettant de chercher une classe de mode`les
cosmologiques statistiquement compatibles avec les donne´es recueillies. Ce point,
souvent laisse´ de coˆte´, se re´ve`le d’importance pour pouvoir faire confiance a` l’esti-
mation des parame`tres proprement dˆıte. Par ailleurs, pour cette taˆche, et suivant la
de´marche pre´ce´dente, j’ai mis en place un outil de calcul des contraintes, permettant,
par Monte-Carlo, d’estimer les niveaux de confiances des mode`les cosmologiques re-
tenus comme compatibles avec les donne´es. Ce travail d’analyse s’appuie sur l’uti-
lisation d’un mode`le statistique des effets de se´lection de la chaˆıne de de´tection SZ
comple`te (instrument et algorithmes d’extraction des amas).
Ce mode`le, construit par Monte-Carlo, re´ve`le la complexite´ des effets de se´lection
et joue un roˆle central dans l’estimation des parame`tres cosmologiques. En effet il
permet de faire le lien entre le catalogue des de´tections extrait des donne´es et la
distribution re´elle des amas dans le champ, elle-meˆme relie´e a` la cosmologie via les
mode`les de formation de structures. J’e´tudie et mode´lise, entre autre, l’efficacite´ de
de´tection re´elle d’un amas en fonction de son flux et de son redshift, allant plus loin
qu’un simple seuil de de´tection en flux (hypothe`se souvent faˆıte). La mode´lisation, en
final, prend en compte cette “comple´tude” du sondage, les erreurs photome´triques,
les contaminations et le nombre effectif de de´tections attendu pour une observation.
Ce dernier point est critique. Je montre que la variance des comptages est plus
complique´e que ce qui est ge´ne´ralement admis.
Ainsi mon travail de the`se a consiste´ en la mise au point d’un ensemble cohe´rent
d’outils permettant d’e´tudier les effets de se´lection (astrophysiques, instrumentaux
ou algorithmiques) lie´s aux observations SZ grand champ depuis l’instrument jus-
qu’aux contraintes. Ce travail constitue une e´tape essentielle aux analyses des pro-
chaines donne´es de ce type de sondage.
Le manuscrit se de´compose en deux parties. La premie`re pre´sente le contexte
physique de mon travail : le mode`le cosmologique du big-bang (chapitre 1), les
mode`les de´crivant la physique interne des amas et l’effet SZ thermique (chapitre
2) et enfin, le contexte instrumental actuel des observations grand-champ d’amas de
galaxies par effet SZ (chapitre 3). La seconde partie pre´sente mon travail de the`se
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proprement dit. Tout d’abord la simulation de ciel millime´trique observe´ (chapitre
4), la me´thode de de´tection d’amas SZ dans le champ observe´ (chapitre 5), les
effets de se´lection des observations SZ grand-champ et le mode`le qui a e´te´ mis en
place (chapitre 6), et pour finir, les outils de calcul des contraintes des mode`les
cosmologiques et l’impact des effets de se´lection sur ceux-ci (chapitre 7). Ce travail
fait l’objet de deux publications soumises a` la revue A&A, dont les re´sume´s sont
donne´s en annexe.
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L’objet de ce chapitre est d’introduire le contexte ge´ne´ral de l’e´volution de la
matie`re dans l’univers. Je me suis attache´ a` de´crire l’e´volution de la matie`re a` travers
les diffe´rentes e`res de l’univers afin de parvenir, en fin de chapitre, au de´but de la
pe´riode de la formation des amas. Le chapitre 2 traitant de la description plus
de´taille´e de leur e´volution. Ce chapitre n’a pas pour objectif de de´crire en de´tail les
diffe´rents phe´nome`nes physiques aborde´s, de nombreux livres et revue de cosmologie
remplissent ce roˆle, notamment le livre de Peebles (1980) ou celui, plus re´cent de J.
Rich : Rich (2002). Ainsi le pre´sent chapitre aborde les points suivants :
1. les observations cosmologiques fondamentales, bases de la cosmologie moderne,
aboutissant au mode`le du Big-Bang,
2. une description du contenu de l’univers tel qu’on le connait actuellement,
3. une description de l’e´volution moyenne de l’univers dans le cadre du Big-Bang,
4. une description plus pre´cise de cette e´volution en terme de fluctuations de
densite´.
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1.1 Vers le mode`le du Big-Bang
Je pre´sente dans cette section les trois observations majeures qui posent les bases
de la cosmologie moderne. Elles concernent des domaines de physique diffe´rents et
ont e´te´ le fruit de prouesses technologiques et scientifiques. Ces trois observations
ont permis d’e´tablir le mode`le du Big-Bang.
1.1.1 Mesure du de´calage vers le rouge des spectres galac-
tiques
En 1929 Hubble montre que le de´calage vers le rouge du spectre des galaxies
lointaines est proportionnel a` leur distance. Ce de´calage ayant de´ja` e´te´ constate´, mais
non explique´, par Slipher en 1918. Hubble a utilise´ les e´toiles de type ”Ce´phe´ide”
pour estimer la distance des galaxies qu’il a observe´. Ces e´toiles ont une relation




ou` λo est la longueur d’onde observe´e par l’astronome et λe celle a` laquelle le rayon-
nement a e´te´ e´mis. En interpre´tant ce de´calage vers le rouge comme un effet Doppler,
Hubble a de´duit une vitesse d’e´loignement des galaxies lointaine v = cz. L’observa-
tion des Ce´phe´ides va lui permettre de relier cette vitesse a` la distance d entre nous




ou` H0 est la constante de Hubble. Aujourd’hui cette relation n’est plus interpre´te´e
comme un ”e´loignement” des galaxies les unes des autres mais comme une expansion
de l’univers. Toutes les galaxies semblent s’e´loigner les unes des autres de manie`re
isotrope.
De nombreuses expe´riences ont e´te´ mise en place pour mesurer cette valeur de
H0. Cette mesure est difficile car les vitesses apparentes d’e´loignement des galaxies
sont contamine´es par leur vitesse particulie`re. Par ailleurs les mesures de distance
sont des mesures difficiles et contribuent aux incertitudes sur la valeur de H0.
Aujourd’hui la communaute´ scientifique s’accorde sur la valeur donne´e par le





1.1.2 Mesure de l’abondance des e´le´ments le´gers
Apre`s la de´couverte de Hubble et l’interpre´tation du de´calage vers le rouge des
galaxies, les astrophysiciens ont suppose´ qu’en remontant le temps l’univers doit
devenir de plus en plus chaud et dense. Suivant cette hypothe`se ils ont observe´
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que le rapport des abondances des e´le´ments 4He et H dans diffe´rents corps astro-
physiques semble universel. Ce qui implique un lien a` l’e´chelle cosmologique. C’est
Gamow, en 1930, qui sugge`re que les re´actions nucle´aires dans un univers initiale-
ment dense et chaud pourrait conduire a` de telles abondances a` travers le me´canisme
de nucle´osynthe`re primordiale.
En suivant cette voie on peut montrer que les e´le´ments le´gers (Hydroge`ne, Deute´rium,
He´lium 3, He´lium 4, Lithium) ont e´te´ forme´s dans l’univers primordial. Les e´le´ments
plus lourds sont forme´s au coeur des e´toiles par des re´actions complexes et tardives.
Les abondances primordiales D/H, 4He/H ont e´te´ estime´es dans diffe´rents lieux,
a` diffe´rentes e´chelles : syste`me solaire, gaz interstellaire, plane`tes gazeuses, etc. La
meilleure contrainte (Tytler et al., 2000) donne pour η, le rapport des abondances
de deute´rium et d’hydroge`ne :
D/H : η = 5.1± 0.5 10−5
La cohe´rence des re´sultats en diffe´rents lieux astrophysiques confirme l’hypothe`se de
Gamow d’un univers primordial dense et chaud.
1.1.3 Observation du rayonnement a` 3K
Poursuivant cette voie, Gamow, Alpher et Herman, a` la fin des anne´es 40, abou-
tissent a` la pre´diction de l’existence d’un rayonnement de corps noir remplissant tout
l’univers et dont la tempe´rature peut eˆtre directement relie´e a` la densite´ de baryons
dans l’univers primordial. C’est en 1965 que cette pre´diction sera confirme´e par l’ob-
servation, par Penzias et Wilson, de ce rayonnement. Ils confirmeront son caracte`re
isotrope et donneront le tempe´rature du corps noir correspondant de 3.5K. Cette
observation est replace´e dans le contexte cosmologique la meˆme anne´e par Dicke,
Peebles, Roll et Wilkinson (Dicke et al., 1965).
Cette observation est l’un des plus grand succe`s de la the´orie d’un univers primor-
dial dense et chaud en expansion (mode`le du Big-bang). Depuis cette observation de
nombreuses expe´riences se sont succe´de´es pour e´tudier ce rayonnement, appele´ dans
la suite CMB (pour Cosmic Microwave Background). Le spectre du CMB est mesure´
en 1989 par FIRAS (Far Infrared Absolute Spectrophotometer) place´ sur le satellite
COBE. Les astrophysiciens en de´duiront la tempe´rature du corps noir (Kashlinsky
et al., 1999) :
TCMB = 2.725± 0.001K
C’est la preuve e´clatante confirmant le mode`le du Big-Bang. En 1992, COBE em-
porte une nouvelle expe´rience d’observation du CMB : DMR (Differential Microwave
Radiometer), qui mesure des anisotropies d’amplitudes relatives 10−5 sur des e´chelles
de l’ordre de 7◦ (Smoot et al., 1992).
L’e´tude des anisotropies du CMB, fera depuis, l’objet de nombreuses expe´riences.
En effet elle rece`le de nombreuses informations sur l’e´tat de l’univers dans le passe´.
1.1.4 Le mode`le du Big-Bang
Ces trois observations majeures ont donne´ le cadre ge´ne´ral de la cosmologie
moderne. Depuis un e´tat primoridal dense et chaud l’univers est en expansion et
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son contenu se refroidit : c’est le mode`le du Big-Bang. Les autres mode`les ont peu
a` peu tous e´te´ abandonne´s ne pouvant rivaliser avec la pre´dicativite´ du mode`le du
Big-Bang.
Ce mode`le de´crit un univers dont le contenu se refroidit avec le temps. On peut
distinguer diffe´rents changement de phase du contenu en e´nergie-matie`re depuis
l’origine de l’univers. Je m’inte´resse a` deux pe´riodes en particulier sur lesquelles je
reviendrais plus en de´tail dans la suite (section 1.2.4 et suivantes). 1) La pe´riode
d’e´quivalence, note´e teq, correspond au moment ou` la densite´ de matie`re devient
e´quivalente a` la densite´ de photons. L’e´volution de l’univers passe d’une dynamique
domine´e par l’e´nergie a` une dynamique domine´e par la matie`re. Cette pe´riode cor-
repond a` 104 ans apre`s l’origine du temps. 2) La pe´riode de de´couplage, note´e tdec,
correpond a` l’e´poque de la recombinaison entre noyaux et e´lectrons pour former
les premiers atomes. Le rayonnement et la matie`re se dissocient, ils se de´couplent.
L’univers est alors transparent aux photons qui peuvent se propager librement.
Le mode`le du Big-Bang est de´crit dans les ouvrages en anglais de Peebles (Peebles,
1980; Disney, 1993) ou Peacock (Peacock, 1999) et dans le livre plus re´cent de Rich
(Rich, 2002).
1.1.5 Le contenu de l’univers aujourd’hui
Les observations actuelles montrent que la densite´ totale de l’univers peut eˆtre
divise´e en diffe´rentes composantes aux comportements diffe´rents : la matie`re relati-
viste (rayonnement) ou non (matie`re) et l’e´nergie sombre.
Aujourd’hui les mesures des diffe´rentes densite´s montrent que l’univers est constitue´
de 70% d’e´nergie sombre, apparente´e a` une e´nergie du vide, de 25% de matie`re
sombre, se comportant gravitationnellement comme la matie`re, et de seulement 5%
de matie`re baryonique, dont moins de 1% directement visible. Je pre´sente dans cette
section ces diffe´rentes composantes.
1.1.5.1 Les baryons lumineux
Les baryons “lumineux” repre´sentent moins de 1% du contenu en e´nergie de
l’univers. Le principal, et le premier historiquement, moyen de les observer a e´te´ l’ob-
servation des e´toiles en optique. Les observations en X puis graˆce a` l’effet Sunyaev
Zel’dovitch (voir le paragraphe 2.4) des amas de galaxies ont permis de constater
l’existence d’une grande quantite´ (en fait beaucoup plus que dans les e´toiles) de
baryons sous forme de gaz chaud intra-amas. Les baryons visibles, les e´toiles des
galaxies et le gaz chaud intra-amas, repre´sentent, a` peu pre`s, 13% de la masse totale
de l’amas. Par ailleurs, on peut mesurer indirectement la quantite´ de baryons “som-
bres”, de´crits dans le paragraphe suivant sous le nom de matie`re sombre baryonique.
1.1.5.2 La matie`re sombre
D’un point de vue observationnel, le proble`me de la matie`re sombre est lie´ a` la
comparaison de la masse re´elle d’une structure avec sa masse “apparente”. A toutes
les e´chelles (galaxies, amas, cosmologie) il existe trop peu de masse “visible” pour
rendre compte des effets dynamiques observe´s. Par exemple la vitesse de rotation
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d’une e´toile situe´e en pe´riphe´rie d’une galaxie, de´croˆıt en raison inverse de la racine
carre´e de la distance au centre de la galaxie. Les observations sont en de´saccord
avec ces pre´dictions : on observe des vitesses constantes jusqu’a` la pe´riphe´rie de la
galaxie. Zwicky (1933) est le premier a` avoir suppose´ l’existence de la matie`re sombre
en calculant le rapport masse sur luminosite´ de l’amas de Coma : il mesure a` l’e´poque
un rapport : M/L ' 50 (il a utilise´ la valeur de la constante de Hubble de l’e´poque
alors presque dix fois plus grande que celle retenue actuellement). Aujourd’hui ce
rapport est mesure´ et vaut plutoˆt 350 ( Lokas and Mamon, 2003). Ce rapport M/L
est un bon indicateur de la pre´sence de la matie`re sombre, par convention il vaut 1
pour le soleil : M/L = 1. Un rapport plus grand que 1 indique une pre´dominance
de la matie`re sombre sur la matie`re “lumineuse”, visible. Ostriker et al. (1974) ont
montre´ que la masse manquante pouvait jouer un roˆle au niveau cosmologique et
que le rapport M/L augmente avec la distance au centre des galaxies.
La nucle´osynthe`se pre´dit que la contribution des baryons se situe entre 2% et
5% de la densite´ critique ; les estimations sur la contribution des e´toiles (matie`re
lumineuse baryonique) donnent une valeur de 0.5%. Par ailleurs les estimations de
la densite´ de matie`re (baryonique et sombre) donnent une valeur de 30% de la densite´
totale. Il apparaˆıt donc que la matie`re baryonique ne contribue que tre`s peu a` la
densite´ de la matie`re, la matie`re sombre non-baryonique est largement dominante.
La matie`re sombre baryonique est invisible car non lumineuse, il faut donc la
chercher par d’autres moyens. Une premie`re piste suivie par les expe´riences MACHO
et EROS consiste a` rechercher des objets compacts dans la galaxie, de´nomme´s MA-
CHO (Massive Halo Compact Objects). Cette cate´gorie inclut les naines brunes, les
grosses plane`tes gazeuses, les naines blanches et les e´toiles a` neutrons. La de´tection
de ces objets se fait par effet de micro-lentille gravitationnelle (Paczynski, 1986;
Griest, 1991). Les re´sultats montrent qu’au plus 50% de la masse du halo serait sous
la forme de MACHO (Alcock et al., 1997-1998 ; Afonso et al., 1999).
Les nuages mole´culaires froids et denses sont aussi de bons candidats. Ils ont e´te´
de´tecte´s pour la premie`re fois par Valentijn and van der Werf (1999). Les mesures ont
e´te´ effectue´es par le satellite ISO et ont prouve´ la pre´sence de nuages d’hydroge`ne
mole´culaire dans le disque de la galaxie NGC 891. Ce surplus de masse suffirait a`
re´soudre le proble`me de la masse manquante. Il reste a` confirmer ces re´sultats.
L’existence de la matie`re sombre non-baryonique, que j’appellerai matie`re noire,
est aujourd’hui bien accepte´e par l’ensemble de la communaute´. Elle est la forme
dominante de la matie`re et compte pour 25% dans la densite´ de l’univers. Longtemps
les physiciens ont distingue´ deux types de matie`re noire : une chaude (HDM pour
Hot Dark Matter) et une froide (CDM pour Cold Dark Matter), les deux formes
e´tant en compe´tition. La matie`re noire chaude (relativiste peu apre`s le de´couplage)
impliquerait une formation des structures de type “top-down” (i.e. du haut vers le
bas) : les grandes structures se seraient forme´es en premier pour ensuite se scinder en
structures plus petites. L’autre mode`le de matie`re noire froide (CDM, non-relativiste
a` l’e´poque de la formation des structures) implique une formation des structures de
type “bottom-up” (i.e. du bas vers le haut) : les structures de plus en plus grandes
se forment par accre´tion de structures plus petites. C’est ce dernier mode`le qui
est retenu aujourd’hui (Peebles and Shaviv, 1982). La distinction s’est faite par la
mesure du spectre de puissance des galaxies : on n’observe pas sur ce spectre la
chute de puissance aux petites e´chelles angulaires qu’implique un mode`le HDM. Par
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ailleurs ce mode`le est incapable de de´crire la formation des grandes structures sur
toute la dure´e du processus.
Un certain nombre de particules sont retenues comme e´ventuel candidat pour ex-
pliquer la matie`re noire froide CDM. Elles sont issues des the´ories de supersyme´trie,
de grande unification (GUT), des supercordes. Les WIMPS (pour Weakly Inter-
acting Massive Particles, issus des the´ories supersyme´triques) en sont les meilleurs
candidats. Parmi les WIMPS on peut citer le neutralino, la plus le´ge`re des particules
supersyme´triques de masse 10 GeV - 3 TeV (voir Jungman et al. (1995) pour une
revue de la matie`re noire supersyme´trique).
1.1.5.3 L’e´nergie sombre
L’e´nergie sombre est apparue dans les e´quations de la relativite´ ge´ne´rale sous la
forme du terme de la constante cosmologique Λ (voir l’e´quation : 1.7). A l’origine
Enstein l’a introduite comme un effet purement ge´ometrique afin de rendre l’univers
stationnaire, mais les observtions devenant de plus en plus pre´cises (notamment les
observations des supernovae de type Ia), on l’interpre`te plutoˆt aujourd’hui comme
une e´nergie du vide (elle a la dimension d’une e´nergie). L’e´nergie sombre est assimile´e
a` un fluide de pression ne´gative. L’e´nergie de cette composante est inde´pendante
d’une particule pre´cise, elle n’est pas dilue´e par l’expansion cosmologique et reste
constante au cours du temps.
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1.2 Description de l’univers homoge`ne et isotrope
Dans le cadre du Big-Bang l’univers a e´te´ initialement tre`s dense. A cette e´poque
les 4 forces d’interactions ont eu une influence sur sa structure et son contenu. Au-
jourd’hui seules les forces a` longues porte´es agissent dans l’univers. Les charges mises
en jeu a` des grandes e´chelles s’e´crantent et la force e´lectromagne´tique n’entre pas en
jeu pour l’e´volution de l’univers. La gravitation est la seule force qui a aujourd’hui
(et depuis longtemps !) un roˆle dans l’e´volution de l’univers. La meilleure the´orie
de la gravitation est la description ge´ome´trique de cette interaction : la relativite´
ge´ne´rale d’Einstein.
1.2.1 Le principe cosmologique
Le principe cosmologique est l’hypothe`se selon laquelle l’univers est homoge`ne
et isotrope a` grande e´chelle. Ce principe est ve´rifie´ par les expe´riences de mesure
du CMB : les variations sont de l’ordre de 10−5, et par les expe´riences de sondage
profond de galaxies comme le SDSS (Sloan Digital Sky Survey) (Tegmark et al., 2004)
ou le 2dFGRS (2 degrees Fields Galaxy Redshift Survey) (Madgwick et al., 2003)
qui montrent aux e´chelles du Mpc des structures filamentaires mais qui tendent a`
disparaˆıtre aux e´chelles du Gpc.
L’e´volution de l’univers en fonction de son contenu en e´nergie-matie`re est de´duite
des e´quations de la relativite´ ge´ne´rale : ce sont les e´quations de Friedmann-Lemaˆıtre.
L’hypothe`se du principe cosmologique impose la forme de la me´trique et re´duit le
nombre de cosmologies possibles.
1.2.2 Relativite´ et gravitation
En partant du fait la vitesse de la lumie`re est une grandeur finie Einstein a mis
en place la the´orie de la relativite´ restreinte. L’univers est alors de´crit comme un
espace plat Minkowskien dans lequel les distances entre deux e´ve`nements (ds) sont
donne´es par l’e´quation :
ds2 = c2dt2 − (dx2 + dy2 + dz2) (1.1)
ou` ds est la distance e´le´mentaire dans cet espace, dx, dy et dz les intervalles d’espace
et dt l’intervalle de temps. Pour une ligne de vie de type lumie`re on a : ds = 0. Un
objet se de´placant a` une vitesse infe´rieure a` celle de la lumie`re suit une ligne de vie
”temporelle” avec ds > 0.
En the´orie de la relativite´ ge´ne´rale l’espace reste localement Minkowskien mais




ou` gαβ s’appelle le tenseur me´trique et ses composantes de´pendent de la gravita-
tion. En relativite´ ge´ne´rale le contenu en e´nergie-impulsion de l’espace de´forme sa
ge´ome´trie. L’e´quation d’Einstein exprime ce fait. Elle s’e´crit :
Rαβ − 1
2
gαβR = 8piGTαβ (1.3)
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La partie gauche de l’e´quation est relie´e a` la me´trique de l’univers (sa forme) et
le membre de droite Tαβ est le tenseur d’e´nergie-impulsion du contenu de l’espace
conside´re´. Les indices α et β de´crivent l’ensemble des dimensions : spatiales et tem-
porelle.
La de´marche permettant de de´crire en relativite´ ge´ne´rale l’e´volution de l’univers
est la suivante :
1. les conside´rations d’isotropie et d’homoge´ne´ite´ de l’univers indiquent la forme
de la me´trique,
2. l’observation du contenu de l’univers donne la forme du tenseur d’e´nergie-
impulsion,
3. l’e´quation d’Einstein 1.3 permet de de´terminer la dynamique du contenu de
l’univers mais aussi de sa forme, les deux e´tant e´troitement lie´es.
1.2.3 La me´trique de Robertson-Walker
Le principe cosmologique fixe la forme de la me´trique de l’univers, la me´trique de
Robertson-Walker. En effet l’isotropie de l’univers (observe´e) impose a` la me´trique
spatiale une syme´trie sphe´rique. L’e´quation ge´ne´rale 1.2 peut s’e´crire dans ce cas,
en coordonne´es sphe´riques, sous la forme :
ds2 = c2dt2 − a2(t)
(
dr2
1− kr2 + r
2(dθ2 + sin2 θdφ2)
)
(1.4)
ou` l’on a introduit deux grandeurs importantes car donnant directement une indi-
cation sur la forme de l’univers et son e´volution :
– k = −1; 0; 1 la courbure spatiale (hyperbolique pour un univers ouvert, nulle
pour un univers plat ou sphe´rique pour un univers ferme´) de l’univers (conside´re´e
constante dans l’espace)
– a(t) le facteur d’e´chelle donnant la “forme temporelle” (l’e´volution) de l’uni-
vers.
1.2.4 Le tenseur e´nergie-impulsion
Le tenseur e´nergie-impulsion de´crit le contenu de l’univers. On se place dans le
cadre d’un univers rempli d’un fluide parfait. Le tenseur e´nergie-impulsion est alors
le suivant :
Tαβ = (ρ + P )uαuβ − Pgαβ (1.5)
ou` P est la pression propre du fluide parfait, ρ sa densite´ propre moyenne, uα est
sa quadri-vitesse. La conservation de l’e´nergie se traduit en relativite´ ge´ne´rale par
la conservation du tenseur d’e´nergie-impulsion, ce qui donne l’e´quation suivante
(e´quivalente a` celle obtenue en appliquant le premier principe de la thermodyna-







) = 0 (1.6)
La densite´ dans cette e´quation est la densite´ d’e´nergie propre moyenne du contenu
de l’univers divise´e par c2.
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Domination e´quation d’e´tat ρ a e´poque
Constante cosmologique w = −1 - eHt inflation
Rayonnement w = 1/3 ∝ 1/a4 t1/2 avant teq
Matie`re w = 0 ∝ 1/a3 t2/3 apre`s teq
Courbure - - t ?
Tab. 1.1 – Parame`tres de l’e´quation d’e´tat du contenu de l’univers et les diffe´rentes
e`res de l’univers.
1.2.5 La dynamique de Friedmann-Lemaˆıtre
Nous avons de´crit le contenu de l’univers et la forme ge´ne´rale de sa me´trique.
Qu’en est il de sa dynamique ? L’e´quation d’Einstein 1.3 aboutit aux e´quations de





















ou` a est le facteur d’e´chelle, G la constante gravitationnelle, ρ la densite´ moyenne
de matie`re-e´nergie, k la courbure de l’espace, c la vitesse de la lumie`re dans le vide
et Λ la constante cosmologique, ou` e´nergie du vide (voir le paragraphe 1.1.5.3).
Ces e´quations de´crivent la dynamique de l’univers et permettent d’obtenir les ex-
pressions de a(t), ρ(t) et P (t). En notant que ces deux e´quations ont pour conse´quence
l’e´quation de la conservation de l’e´nergie 1.6, et que nous avons trois inconnues, il
apparait qu’il manque une e´quation, l’e´quation d’e´tat reliant ρ(t) et P (t) :
P = wρc2 (1.8)
ou`w de´pend du type de fluide conside´re´ : matie`re relativiste, non-relativiste, constante
cosmologique. Les variations de densite´ de ces diffe´rentes composantes donnent
l’e´volution globale de l’univers et permettent de distinguer diffe´rentes pe´riodes re´sume´es
dans le tableau 1.2.5. Dans ce tableau on introduit diffe´rentes e´poques :
– la pe´riode d’e´quivalence teq. Cette e´poque correspond au moment ou` les den-
site´s de matie`re et de rayonnement sont e´gales. Avant, le rayonnement domine
la dynamique de l’univers, apre`s c’est la matie`re qui domine.
– la pe´riode d’inflation est une pe´riode de l’univers primordial ou l’expansion a
e´te´ extreˆmement violente (voir le paragraphe 1.3.1).
La pe´riode d’e´quivalence reveˆt pour nous une grande importance : quelque temps
apre`s ce moment, a` la pe´riode du de´couplage le CMB sera e´mis et la formation des
grandes structures commencera. Ce point constitue le sujet physique principal de
ma the`se et est de´crit en de´tail a` la fin de ce chapitre et au chapitre 2.
1.2.6 Des quantite´s importantes pour la suite
J’introduis ici des quantite´s importantes pour la compre´hension des chapitres
suivants sur la formation des amas de galaxies. Ces quantite´s permettent de faire le
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lien entre les e´quations de la relativite´ ge´ne´rale et les mesures que peut la cosmologie
observationnelle.
Distance propre Afin de bien comprendre ce qu’est la constante (non constante !)
de Hubble on introduit la notion de distance propre. Conside´rons deux points de l’es-
pace au meˆme instant t. En reprenant la me´trique de Robertson-Walker la distance







1− kr′2 = a(t)f(r) (1.9)
ou` f(r) = r si k = 0, f(r) = sin−1 r si k = 1 et f(r) = sinh−1 si k = −1.
La grandeur f(r) est la distance comobile entre les deux points. Dans un univers
en expansion cette grandeur reste constante mais la distance propre suit (et donc
mesure) l’expansion de l’univers. La vitesse entre ces deux points s’exprime de la
manie`re suivante :
v(t) = a˙(t)g(r) =
a˙
a
dp(t) ≡ H(t)dp(t) (1.10)
ou` H = a˙
a
est la constante de Hubble. Sa valeur actuelle H0 = H(t = t0) est donne´e




= 0.72± 0.08 (1.11)
Redshift Dans le paragraphe pre´ce´dent on remarque que la notion de distance
pose un proble`me en cosmologie : elle de´pend justement du cadre cosmologique dans
lequel on se place. On utilise plutoˆt, pour mesurer les distances, le redshift. C’est
une grandeur directement mesurable (bien que c¸a ne soit pas force´ment simple)
des objets astrophysiques. Quelque soit le cadre cosmologique que l’on conside`re le





ou` λe est la longueur d’onde d’un signal lumineux envoye´ par un e´metteur e´loigne´.
λ0 est la longueur d’onde que l’observateur mesure de ce meˆme signal. On constate





Dans la suite on utilisera le redshift comme indicateur de temps et on e´crira in-
diffe´remment a(z) ou a(t), H(z) ou H(t), etc.
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Les parame`tres cosmologiques On introduit les parame`tres cosmologiques usuels
en re´e´crivant les e´quations de Friedmann-Lemaˆıtre avec a(z) = a0/1 + z et H(z) =
a˙(z)/a(z) :







est la densite´ d’e´nergie du fluide conside´re´. ρc ≡








est la “densite´ du vide” (voir la discussion sur le parame`tre Λ
et l’e´nergie sombre).
L’e´quation 1.14 est valable a` tous les redshift, et notamment a` z = 0 ou` l’on note :
ΩM = ΩM(0); ΩΛ = ΩΛ(0); Ωk = Ωk(0) (1.15)
ces grandeurs sont ce que l’on appelle les parame`tres cosmologiques. Les observations
des anisotropies primaires du CMB (Spergel et al., 2003), des supernovae de type
Ia (Lampeitl et al., 2004) et les sondages de galaxies (Madgwick et al., 2003) ont
permis de contraindre les valeurs de ces parame`tres (les re´sultats sont donne´s dans
le tableau 1.2.6). On peut exprimer les parame`tres ΩM , ΩΛ et Ωk en fonction du
redshift en introduisant E(z) = H(z)/H0 dans l’e´quation 1.14, on a alors :




M (z) + Ω
r
M (z) = (Ω
nr
M (1 + z)
3 + ΩrM(1 + z)
4)E−2(z)





ou` les exposants nr et r indiquent respectivement la densite´ de matie`re non-relativiste




= ΩnrM (1 + z)
3 + ΩrM (1 + z)
4 − Ωk(1 + z)2 + ΩΛ (1.18)
Le but de la cosmologie observationnelle est de mesurer les parame`tres cosmolo-
giques. Le tableau 1.2.6 donne un e´tat des lieux de la valeur des parame`tres cosmo-
logiques aujourd’hui.
Distance angulaire La distance angulaire est par de´finition le rapport de la dis-
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Tab. 1.2 – Ces valeurs sont tire´es de Yeche et al. (2005) pour un univers ΛCDM
ou` Ωtotal = 1. Elles correspondent aux contraintes calcule´es graˆce a` la mesure du
spectre de puissance du CMB par WMAP (Spergel et al., 2003) et a` l’observation
des supernovae de type Ia (Lampeitl et al., 2004).
ou` r est la distance entre l’observateur et les deux objets. On peut montrer que, quel











avec S une fonction de´pendante de la valeur de k : pour k = −1, S est la fonction
sinus hyperbolique et pour k = 1, S est la fonction sinus. Pour un univers plat









Horizon et rayon de Hubble L’horizon est simplement l’expression, en terme
de distance, du fait que la lumie`re a une vitesse finie. Une particule se de´plac¸ant a`
la vitesse de la lumie`re va donc parcourir en un temps fini une distance finie : la
taille de l’horizon. Nous ne pouvons pas voir les re´gions se trouvant a` une distance
supe´rieure au produit de la vitesse de la lumie`re par l’aˆge de l’univers.
La loi de Hubble montre que plus un objet comobile est lointain plus il s’e´loigne
vite par rapport a` un observateur donne´. La sphe`re de Hubble est la distance at-
teinte par un objet se de´plac¸ant a` la vitesse de la lumie`re. La sphe`re de Hubble est
appele´e parfois horizon cosmologique effectif car c’est la grandeur pertinente dans
les processus physiques pouvant se produire a` une e´chelle donne´e ; si une structure
a une dimension caracte´ristique supe´rieure au rayon de Hubble, seuls les effets d’ex-
pansion de l’univers la feront e´voluer a` travers la me´trique. Si sa taille est infe´rieure,
ce sont les processus causaux de la physique qui la feront e´voluer. C’est la grandeur
de re´fe´rence utilise´e pour de´crire l’e´volution des surdensite´s : nous reviendrons sur
ce point dans la section 1.3.2.
1.2.7 Une bre`ve histoire thermique
Nous avons vu dans la partie pre´ce´dente que l’univers est en expansion. A` son
origine il e´tait extreˆmement dense et chaud. Aujourd’hui on observe le CMB a` la
tempe´rature extreˆmement froide de 3 K. Nous avons ensuite introduit l’e´poque de
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l’e´quivalence teq, du de´couplage tdec (la pe´riode d’e´mission du CMB) etc. Revenons
sur cette e´volution d’un point de vue thermique. L’e´nergie d’un photon est donne´e
par :









Ainsi, l’e´nergie des photons, mesure´e par un observateur au repos, dans un univers en
expansion de´croˆıt : c’est le de´calage vers le rouge ou redshift cosmologique introduit
pre´ce´demment. Le spectre reste un spectre de corps noir au cours de l’expansion
mais sa tempe´rature diminue :
T = T0(1 + z) (1.24)
ou` T0 est la tempe´rature actuelle : 2.725 K. A l ’e´poque du de´couplage, les photons
e´taient thermalise´s et leur distribution en e´nergie suit aussi un spectre de corps noir
de tempe´rature :
Tdec = T0(1 + zdec) ' 3000 K (1.25)
En proce´dant de la sorte on peut construire une “thermo-chronologie” de l’univers.
Il convient de pre´ciser que depuis l’origine du temps jusqu’a un temps de 10−12 s on
se trouve en terra incognita de la physique. Des the´ories existent mais elles ne sont
pas ve´rifiables expe´rimentalement de manie`re directe.
t ' 10−43 s ou E ' 1019 GeV. C’est le temps de Planck. Les the´ories de grande
unification des forces fondamentales (GUT) pre´disent qu’a` cette e´chelle les quatre
interactions (gravitationelle, e´lectromagne´tique, nucle´aire faible et nucle´aire forte)
sont unifie´es, mais aucune the´orie actuellement ne peut de´crire la physique de ces
premiers instants de fac¸on satisfaisante. Peu apre`s le temps de Planck se de´roule une
pe´riode d’expansion acce´le´re´e de l’univers : l’inflation (voir la section suivante).
t ' 10−35 s, T ' 1026 K ou E ' 1015 GeV. A cette pe´riode les deux interac-
tions : forte et e´lectrofaible sont unifie´es. Aux e´nergies plus faibles la syme´trie se
“brise” (me´canisme de Higgs) et les particules sont de´crites dans le mode`le standard
(des particules) par le groupe SU(3)× (SU(2)× U(1)).
t ' 10−12 s, T ' 1016 K ou E ' 300 GeV. A cette e´nergie se produit la tran-
sition de phase e´lectrofaible : la syme´trie e´lectrofaible (SU(2) × U(1)) est brise´e
(me´canisme de Higgs) ce qui diffe´rencie les deux interactions.
t ' 10−6 s, T ' 1013 K ou E ' 100 MeV. A cette e´nergie se de´roule la transi-
tion de phase quark-hadrons. La tempe´rature, trop basse, ne permet pas aux quarks
de rester libres : ils se confinent en hadrons (nucle´ons et plus ge´ne´ralement particules
sensibles a` l’interaction forte). Aux tempe´ratures supe´rieures l’univers est empli d’un
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plasma de quark-gluons, objet de nombreuses recherches dans les acce´le´rateurs de
particules actuelles qui peuvent atteindre ces e´nergies lors de collisions entre ions
lourds (RHIC, LHC, etc).
t ' 1 s ou E ' 1 MeV. A cette tempe´rature les neutrinos se de´couplent de
la matie`re : on s’attend a` l’e´mission d’un fond diffus de neutrinos. Peu apre`s les
paires de particules matie`re-antimatie`re s’annihilent. Il ne reste a` la fin qu’une frac-
tion de matie`re, celle encore pre´sente aujourd’hui. Une question se pose : pourquoi
existait-il une diffe´rence de densite´ (tre`s faible) entre ces deux populations (matie`re
et antimatie`re) a` cette pe´riode ?
t ' 100 s, z ' 1150, T ' 3500 K ou E ' 0.1 MeV. Les premiers noyaux de
deute´rium peuvent se former quand la tempe´rature est devenue suffisamment basse
pour qu’ils ne soient plus photo-dissocie´s. C’est la nucle´osynthe`se primordiale, dont
le parame`tre principal est le rapport η du nombre de baryons au nombre de photons.
Ce parame`tre est constant au cours du temps et vaut environ 10−10. Les e´le´ments
plus lourds se forment ensuite : tritium, he´lium 3 et 4, puis lithium 6 et 7. Les
abondances de ces diffe´rents e´le´ments peuvent eˆtre calcule´es et elles sont en tre`s bon
accord avec les observations.
t ' 104 ans, z ' 1150, T ' 3500 K ou E ' 0.5 eV. C’est l’e´poque de
l’e´quivalence rayonnement-matie`re. L’univers passe d’une e`re dont la dynamique est
domine´e par le rayonnement vers une e`re ou` la matie`re domine : le facteur d’e´chelle
passe du re´gime a ∝ t1/2 au re´gime a ∝ t2/3.
t ' 5 × 105 ans, z ' 1000, T ' 3000 K ou E ' 0.3 eV. C’est l’e´poque du
de´couplage. Les e´lectrons se recombinent avec les noyaux pour former les premiers
atomes : rayonnement et matie`re se dissocient, l’univers devient transparent aux
photons (leur libre parcours moyen de´passe la taille de l’univers). Il est inte´ressant
de noter que l’e´nergie a` l’e´poque du de´couplage n’est pas celle d’ionisation de l’atome
d’hydroge`ne 13.6 eV. Ceci est duˆ au fait que le spectre de corps noir est tre`s e´tale´
et que les photons sont largement en surnombre par rapport aux baryons. Il faut
attendre une e´nergie de 0.3 eV pour que le milieu cosmologique cesse d’eˆtre ionise´.
C’est la pe´riode d’e´mission du CMB. C’est ce rayonnement que nous observons
aujourd’hui a` la tempe´rature beaucoup plus basse de 2.725 K (nous reviendrons sur
ce point en fin de chapitre).
t ' 109 ans, z ' 5 ou T ' 15 K. La matie`re domine l’univers et la gravitation
est l’interaction pre´dominante. Les grandes structures se forment suivant un sce´nario
“bottom-up”. Les amas de galaxies apparaissent par accre´tion de gaz et de structures
de petite taille.
t ' 13.5× 109 ans, z = 0 ou T ' 3 K, aujourd’hui. L’e´volution de l’univers
est gouverne´e par la gravitation et par l’e´nergie noire. L’univers est isotrope et ho-
moge`ne aux e´chelles supe´rieures au Gpc. La gravitation a cre´e´ des contrastes de den-
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site´ extreˆmement forts entre les re´gions sur-denses et les re´gions sous-denses. Nous
sommes plonge´s dans un rayonnement de corps noir, le CMB, a` une tempe´rature de
2.725 K.
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1.3 L’univers inhomoge`ne : de l’inflation au de´couplage
Le principe cosmologique postule l’isotropie de l’univers aux grandes e´chelles.
C’est ce que l’on observe graˆce aux observations du CMB et aux expe´riences d’ob-
servation de galaxies du type 2dF ou SDSS. En dessous de cette e´chelle l’univers
nous apparaˆıt fortement inhomoge`ne : pre´sence d’amas de galaxies, de filaments,
de fluctuations de tempe´rature dans le CMB, etc. Dans cette section je suis un
de´veloppement chronologique : en partant de l’inflation, mode`le pre´disant l’ap-
parition de fluctuations de densite´ cohe´rentes de`s l’univers primordial, je suivrai
l’e´volution du champ de densite´ jusqu’a` la pe´riode du de´couplage, pour aboutir a` la
description des deux composantes (de´couple´es) de l’univers que l’on observe aujour-
d’hui : le rayonnement, et la matie`re, notamment les grandes structures massives
que sont les amas, sujet du chapitre suivant.
1.3.1 L’inflation
Nous nous inte´ressons ici a` l’origine des fluctuations de densite´ primordiales
(elles-meˆmes a` l’origine de celles que l’on observe aujourd’hui). Le principal apport
du mode`le de l’inflation (voir pour plus de de´tails Rich (2002) page 169), phase
primordiale d’expansion acce´le´re´e de l’univers, est la production de fluctuations de
densite´ spatialement cohe´rentes obe´issant a` une statistique gaussienne (la recherche
de non-gaussianite´ primordiale dans les fluctuations du CMB est un domaine en
plein essor de la cosmologie observationnelle : la difficulte´ provient de la pre´sence
d’un bruit d’avant plan de forte amplitude : SZ, weak-lensing, etc.). Le mode`le
de l’inflation a e´te´ propose´ au de´but des anne´es 80 (Guth, 1981) pour re´pondre
a` trois proble`mes du mode`le standard de la cosmologie de l’e´poque de´coulant des
observations.
La platitude. Le premier proble`me rencontre´ est la platitude de l’univers. Les
donne´es de WMAP ont montre´ avec une grande pre´cision que l’univers est quasiment
plat aujourd’hui : ΩM +ΩΛ ∼ 1 soit Ωk ∼ 0. En reprenant les e´quations de Friedman-
Lemaˆıtre on voit qu’il est alors ne´cessaire d’avoir un univers initialement presque
parfaitement plat. On se pose alors la question : pourquoi un univers initialement
plat ?
L’horizon. Le second proble`me souleve´ est celui de l’horizon. L’horizon, comme
nous l’avons vu, est de´fini comme la distance maximale de laquelle un observateur
peut recevoir de l’information. Au moment de l’e´mission du CMB on trouve un
horizon ayant une taille apparente de un degre´. Comment le CMB peut-il pre´senter
des tempe´ratures homoge`nes (a` 10−5 pre`s) sur l’ensemble du ciel alors que les re´gions
lie´es causalement avant son e´mission sont espace´es au maximum de un degre´ ?
L’origine des fluctuations de densite´. Il apparaˆıt aujourd’hui que l’amplitude
des fluctuations observe´es est incompatible avec une e´volution standard de l’univers,
domine´e par le rayonnement puis par la matie`re. On montre, dans la section suivante,
que les fluctuations croissent uniquement a` l’inte´rieur du rayon de Hubble : dans
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ce cas les grandes structures n’auraient pas eu le temps de se former. Elles ont
donc commence´ a` se former avant, a` l’exte´rieur du rayon de Hubble. Comment les
fluctuations ont elles put croˆıtre avant le de´couplage rayonnement-matie`re ?
Il est possible de re´pondre a` ces trois questions en conside´rant que l’expansion
de l’univers s’est faˆıte de manie`re acce´le´re´e pendant un temps tre`s bref, juste apre`s
le big-bang. On aurait alors le sce´nario suivant :
1. L’expansion de l’univers est domine´e par le rayonnement jusqu’a` l’entre´e dans
la pe´riode de l’inflation : de t = 0 a` t = ti,
2. puis commence une pe´riode de croissance exponentielle jusqu’a` la fin de l’in-
flation t = tf ,
3. ensuite l’univers est a` nouveau domine´ par le rayonnement, jusqu’a` l’e´quivalence
t = teq,
4. enfin, apre`s teq, l’univers est domine´ par la matie`re.
Le proble`me de la platitude est naturellement re´solu dans ce mode`le. En effet
pendant l’inflation on a a¨ > 0 (expansion accele´re´e), soit a˙ augmente et donc Ha = a˙
augmente avec le temps, ce qui se traduit par l’e´volution :




Un univers ou` la constante cosmologique domine tend asymptotiquement vers un
univers plat. La pe´riode d’inflation, pendant laquelle la dynamique de l’e´volution
est domine´e par la constante cosmologique, faire tendre la ge´ome´trie de l’univers
vers celle d’un univers plat.
Le proble`me de l’horizon devient caduque dans le contexte de l’inflation : deux
points du CMB e´loigne´ de plus de un degre´ e´taient, avant l’inflation, causalement
lie´s et ont donc pu e´changer de l’information et homoge´ne´iser leur tempe´rature.
Par ailleurs l’inflation permet de ge´ne´rer un champ stochastique gaussien de
fluctuations de densite´. C’est ce champ qui est a` l’origine des grandes structures que
nous observons aujourd’hui.
Bien que le mode`le d’inflation ne´cessite l’introduction de champs scalaires ad-hoc
non explique´s aujourd’hui, il est ge´ne´ralement admis par la communaute´ scientifique,
restant toutefois l’objet de tests expe´rimentaux.
1.3.2 E´volution du champ de densite´
Nous avons vu que l’inflation ge´ne`re de fac¸on naturelle les fluctuations gaus-
siennes du champ de densite´ (que l’on conside´rait jusqu’a` pre´sent uniforme). Dans
cette partie nous e´tudions l’e´volution des fluctuations de densite´ sous l’effet de la
gravitation dans le cadre de l’univers en expansion.
On se place pour le moment dans les approximations suivantes :
– Nous de´crirons ici l’e´volution des fluctuations graˆce a` la me´canique Newton-
nienne. Nous conside´rons des champs gravitationnels faibles, des perturbations
dont la dimension caracte´ristique est plus petite que l’horizon, et des fluides
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
1.3 L’univers inhomoge`ne : de l’inflation au de´couplage 21
non-relativistes. Ces approximations sont tout a` fait valables pour de´crire l’uni-
vers dans sa pe´riode de transition entre rayonnement et matie`re : les fluctua-
tions peuvent eˆtre conside´re´es comme des perturbations (re´gime line´aire) et le
rayonnement ne domine plus ; on est dans le cas de fluide non-relativiste.
– Matie`re et rayonnement forment un fluide parfait (sans dissipation).
On cherche ici a` de´crire l’e´volution du contenu de l’univers entre la fin de la
pe´riode d’inflation jusqu’a` la pe´riode du de´couplage rayonnement-matie`re.
Les questions qui se posent alors sont :
1. Comment se sont forme´es ces fluctuations ?
2. Comment e´voluent elles ?
Les fluctuations Les fluctuations sont de´crites par une perturbation de la densite´
moyenne, de la pression moyenne et du champ gravitationnel moyen :
ρ(t, r) = ρ¯(t) + δρ(t, r)
p(t, r) = p¯(t) + δp(t, r)
φ(t, r) = φ¯(t) + δφ(t, r)
(1.27)
En effet a` la pe´riode du de´couplage rayonnement-matie`re le CMB est e´mis et les
perturbations de tempe´rature mesure´es (et donc de densite´) sont de l’ordre de 10−5.
Avant et peu apre`s cette pe´riode on suppose donc δρ  1, δp  1, δφ  1. Pour
des raisons de commodite´ on pose dans la suite : δ = δρ.
Les e´quations d’e´volution pour un fluide parfait dans un champ de gravite´ sont
simplement les e´quations de Euler et de conservation de la masse.
Il est important de noter qu’en pratique on traitera de deux types de fluide : celui
compose´ de matie`re noire, sans collision (sans pression) et qui interagit uniquement
via la gravitation. Le deuxie`me compose´ de la matie`re baryonique interagit avec le
premier par gravitation et avec les photons par diffusion de Compton (pression non
nulle).
1.3.2.1 La matie`re noire, un fluide a` pression nulle
On conside`re dans ce qui suit un fluide de matie`re sombre de densite´ ρm sans
pression. Les seules forces agissantes sont gravitationnelles et attractives.
E´tant donne´ l’expansion de Hubble, on se place dans les unite´s comobiles de
longueur et de vitesse propre : {
x = ar
x˙ = Hx+ au
(1.28)
ou` r est la coordonne´e comobile et u = r˙ la vitesse propre comobile. Le point




. La vitesse d’une particule est la somme du flot
de Hubble Hx et de sa vitesse propre au.
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L’e´quation d’e´volution s’obtient en de´composant l’e´quation d’Euler sous la forme :
x¨ = g0 + g (1.29)
ou` g est l’acce´le´ration propre et g0 est l’acce´le´ration qui agit sur une particule dans un
univers de densite´ uniforme. Par ailleurs l’expression de l’acce´le´ration d’une particule
se de´duit directement en de´rivant sa vitesse (1.28) :
x¨ = au˙+ 2a˙u+
a¨
a
x = g0 + g (1.30)
L’e´quation sans perturbation (u = u˙ = 0), est : a¨
a
x = g0 ; l’e´quation d’Euler pour les








On peut par ailleurs relier la vitesse d’une particule fluide a` la densite´ par l’e´quation
de conservation de la masse :
d
dt
ρ + ρ∇ · u = 0 (1.32)
En conside´rant l’expression de la densite´ donne´e dans l’e´quation 1.27 et en se plac¸ant
dans un re´gime quasi-stationnaire (dans lequel l’e´volution moyenne est suppose´e
constante sur un cours laps de temps : ρ¯m inde´pendant du temps) on obtient :
d
dt
δ + (1 + δ)∇ · u = 0 (1.33)
Cette e´quation non-line´aire de´crit simplement la conservation de la masse en unite´s
comobiles.
A ce stade de l’e´tude il est ne´cessaire de line´ariser les e´quations. On conside`re
que les perturbations de densite´ sont faibles : on se place dans le re´gime ou` le
rayonnement domine ou peu apre`s (typiquement jusqu’au de´couplage). Apre`s le
de´couplage, des structures virialise´es se forment et le syste`me ne peut plus eˆtre
de´crit par des e´quations line´aires. On suppose δ  1 et on ne´glige les termes de






+ u · ∇ ' ∂
∂t
(1.34)
Finalement les perturbations de densite´ sont de´crites entie`rement par le syste`me






δ˙ = −∇ · u
(1.35)
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
1.3 L’univers inhomoge`ne : de l’inflation au de´couplage 23
L’e´limination de u dans les e´quations conduit a` l’e´quation d’e´volution des perturba-
tions de densite´. On obtient ce re´sultat en prenant la divergence de l’e´quation d’Euler






∇g = 0 (1.36)
Dans le cadre de la me´canique Newtonienne et en ne conside´rant que des forces








δ˙ − 4piGρ¯mδ = 0 (1.38)
On remarque que le terme en δ˙ est l’e´quivalent d’un frottement freinant la croissance
des surdensite´s. Il est produit par l’expansion de l’univers parame´tre´e par a˙
a
= H(t).
Regardons le comportement de ce fluide aux diffe´rentes pe´riodes de l’univers :
1. Domination de la matie`re : ΩnrM = 1.
Dans ce cas on calcule les solutions suivantes : a(t) ∝ t
2/3
δ+ ∝ t2/3 ∝ a
δ− ∝ t−1 ∝ a−3/2
(1.39)
Les indices± correspondent aux solutions inde´pendantes croissantes et de´croissantes.
Avec le temps les perturbations vont s’accroˆıtre proportionnellement au fac-
teur d’e´chelle a. Les modes de´croissants disparaissent rapidement.
2. Domination du rayonnement : ΩrM = 1.
Dans ce cas, la perturbation δ de la matie`re non relativiste est ne´gligeable et
on obtient les solutions suivantes : a(t) ∝ t
1/2
δ1 = constante
δ2 ∝ − ln t
(1.40)
avec δ1 et δ2 diffe´rentes solutions possibles. Dans une re´gion domine´e par le
rayonnement on n’observe pas de modes croissants. L’expansion se fait de
manie`re trop rapide : les surdensite´s sont dilue´es plus rapidement qu’elles ne
se condensent.





Il n’y a pas de modes croissants : la dilution par l’expansion est trop impor-
tante.
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Ces re´sultats sont valables dans le cas d’un fluide a` pression nulle comme la matie`re
noire. Regardons ce qui se passe dans le cas du fluide baryons-photons a` pression
non-nulle.
1.3.2.2 Description du me´lange baryons-photons
On conside`re maintenant la composante baryons-photons. Elle peut-eˆtre mode´lise´e
par le fluide pre´ce´dent en incluant une force de pression due a` la diffusion Compton
des baryons sur les photons. L’acce´le´ration d’une particule de ce fluide sera alors
g = −∇Φ/a − ∇P/(aρ¯). Intuitivement le comportement d’un tel fluide sera prin-
cipalement de´crit par une e´chelle caracte´ristique a` laquelle s’e´quilibrent pression et
gravite´. En dessous de cette e´chelle la pression “re´siste” a` la gravite´, au dela`, la
gravite´ domine et les surdensite´s croissent. Cette longueur est la longueur de Jeans.






∇ (−∇Φ/a−∇P/(aρ¯)) = 0 (1.42)
Les variations de pression sont directement relie´es aux variations de densite´ par la





On a alors :





= p¯+ c2sρ¯δ (1.44)
Par ailleurs les perturbations de densite´ peuvent eˆtre de´crites, dans un espace plat,
par une superposition d’ondes planes de densite´ :
δ ≡ δ(t)e−ik·r (1.45)
ou` la de´pendance temporelle est porte´e par l’amplitude. Le vecteur d’onde k est en
unite´ comobile : la longueur d’onde d’un mode grandit avec l’expansion de Hubble.
En utilisant les expressions (1.27) et (1.43) pour exprimer explicitement la pression,





(−4piGρ¯+ c2sk2/a2) δ = 0 (1.46)
Cette e´quation a le me´rite de faire apparaˆıtre tre`s clairement la compe´tition entre le
terme de gravitation 4piGρ¯(t) et le terme de pression acoustique k2c2s/a
2. La gravi-
tation intervient comme source avec un signe positif et tend a` effondrer la matie`re,
contrairement a` la pression qui tend a` la disperser. Comme on pouvait s’y attendre il
existe une longueur caracte´ristique pour laquelle les deux contributions sont e´gales :
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En faisant l’hypothe`se d’un syste`me quasi-stationnaire (c’est-a`-dire que a et ρ¯
varient peu dans le temps par rapport aux perturbations), cette e´quation se re´sout
simplement :
– pour k > kJ : le coefficient du terme constant est positif et−4piGρ¯m+c2sk2/a2 '
c2sk
2/a2 le syste`me est de´crit par une e´quation diffe´rentielle du second ordre a`
coefficients constants :





















La force de gravite´ est au plus comparable a` la force de pression : on observe
des oscillations amorties par l’expansion de l’univers.
– pour k < kJ : le coefficient du terme constant est ne´gatif et −4piGρ¯m +
c2sk
2/a2 ' −4piGρ¯m. En supposant Ωm ' 1, le syste`me est de´crit par l’e´quation
diffe´rentielle du second ordre a` coefficients constants :
δ¨ + 2Hδ˙ − 3
2
H2 = 0 (1.52)







On observe ainsi deux re´gimes possibles : le premier pour les longueurs d’onde











) ou` la pression est effective et empeˆche l’effondrement de la matie`re.
Le second pour les e´chelles l > lJ , ou` la pression n’est plus pre´ponde´rante et l’ef-
fondrement gravitationnel des perturbations est possible : les surdensite´s croissent.
Il est important de noter que la longueur de Jeans varie avec le temps et de´pend du
contenu “moyen” de l’univers (ρ¯).
On met en e´vidence un phe´nome`ne important lors de l’e´volution des fluctua-
tions : ce sont les oscillations acoustiques. Il est possible de voir directement ces
oscillations a` travers le CMB, ce sont les pics pre´sents dans le spectre de puissance.
Les perturbations de densite´ se traduisent sur les photons par une perte ou un gain
d’e´nergie (selon qu’ils sortent ou tombent dans un puits de potentiel), tandis que la
vitesse du fluide induit un effet Doppler sur les photons.
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1.3.2.3 Echelle caracte´ristique de l’e´volution des surdensite´s
Il apparaˆıt donc dans les calculs que les perturbations de densite´ du fluide de
matie`re noire ne peuvent s’amplifier que dans une pe´riode de domination de la
matie`re. De plus pendant cette pe´riode le fluide baryon-photon verra croˆıtre ses
re´gions dont les tailles sont plus grandes que l’e´chelle de Jeans mais seulement apre`s
la pe´riode de de´couplage entre ses deux composantes baryons et photons.
D’apre`s ce qui pre´ce`de on voit que le comportement des perturbations de densite´
(croissance ou “gel”) est directement lie´ a` la longueur de Jeans. Comment celle-ci
varie dans le temps et plus particulie`rement, avant et apre`s la pe´riode d’e´quivalence








ou` la densite´ conside´re´e est celle moyenne de l’univers : matie`re et rayonnement. En














– Avant l’e´quivalence. Pendant cette pe´riode la densite´ moyenne de l’univers est
proche de celle du rayonnement ρ¯ ' ρ¯r. La vitesse du son vaut cs = c/
√
(3).





dH(t) ∝ a2 (1.57)
La croissance des perturbations ne peut se faire a` l’inte´rieur de l’e´chelle de
Jeans, c’est a` dire, dans ce cas a` l’inte´rieur de l’horizon. L’interpre´tation New-
tonienne, dans laquelle la gravitation s’exerce instantane´ment, indique que
les perturbations aux e´chelles plus grandes peuvent croˆıtre. Cependant en
conside´rant le point de vue de la relativite´ ge´ne´rale, les e´chelles plus grandes
que l’horizon ne peuvent e´changer d’information et ces perturbations ne peuvent
croˆıtre. Pendant cette pe´riode les perturbations ne s’amplifient pas : ni celles
du fluide de matie`re noire, ni celles du fluide baryon-photon.
– Entre l’e´quivalence et le de´couplage. Apre`s l’e´quivalence la matie`re domine
et l’expansion suit la loi a ∝ t2/3, les perturbations de matie`re noire peuvent
commencer a` croˆıtre. Les surdensite´s de matie`re noire se creusent et atteignent
un contraste de l’ordre de 10−3 au moment du de´couplage.
En ce qui concerne le fluide baryon-photon l’e´volution va de´pendre du rapport
local entre les densite´s de baryons et de photons. Si la densite´ de baryon est
importante on aura cs ∝ ρr/ρ¯ ∝ a−1 et la longueur de Jeans devient lJ(t) ∝ a,
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c’est a` dire constante en coordonne´es comobiles. Les perturbations de´crites par
dH > l > lJ pourront croˆıtre. Si la densite´ de baryon est faible par rapport a`
celle de photon on aura toujours lJ(t) ∝ dH(t) et la perturbation ne pourra
croˆıtre. En moyenne les perturbations de ce fluide ne commenceront a` croˆıtre
qu’apre`s le de´couplage.
– Le de´couplage. La pression du rayonnement devient rapidement inope´rante :
cs → 0. La longueur de Jeans tend vers 0 : tous les modes croissent, les
instabilite´s gravitationnelles se forment et la composante baryonique tombe
dans les puits de potentiels creuse´s par la matie`re sombre depuis la pe´riode
d’e´quivalence.
Nous avons donc vu dans cette section comment, en partant de l’inflation, ont
pu se former les fluctuations de densite´ qu’on observe aujourd’hui dans l’univers a`
travers les anisotropies primaires du CMB et la pre´sence de grandes structures mas-
sives. Bien que notre approche se place dans un cadre non relativiste les re´sultats
restent valables et permettent de de´crire correctement (et simplement) la pe´riode de
passage d’une e`re domine´e par le rayonnement vers une e`re domine´e par la matie`re
non-relativiste. On peut consulter la revue de J. Bartlett (Bartlett, 1999) pour avoir
le traitement relativiste de la croissance des perturbations. Dans la section suivante
je pre´sente tout d’abord ce qu’il advient du rayonnement apre`s cette pe´riode de
transition, ensuite j’introduirai le travail pre´sente´ dans le chapitre suivant concer-
nant l’avenir de la matie`re apre`s cette meˆme transition, celle-ci jouant alors un roˆle
primordial dans l’e´volution de l’univers.
1.3.3 Apre`s le de´couplage
Apre`s la pe´riode de de´couplage entre le rayonnement et la matie`re, pre´sente´e
dans la partie pre´ce´dente, on observe dans l’univers ces deux composantes qui vont
e´voluer de manie`re quasiment inde´pendantes. Dans un premier temps je de´cris le
devenir du rayonnement puis celui de la matie`re.
1.3.3.1 Le CMB
Le CMB a e´te´ e´mis suite a` la recombinaison des e´lectrons aux noyaux pour la
premie`re fois depuis le de´but de l’univers, alors que la tempe´rature permet a` cette
re´action de se produire et d’eˆtre stable. Auparavant, la tempe´rature e´tait telle que
les e´lectrons e´taient sans cesse dissocie´s des noyaux : l’e´nergie de liaison de l’atome
d’hydroge`ne e´tant infe´rieure a` l’e´nergie thermique des photons. Cette pe´riode de
recombinaison dure un certain temps, on peut montrer qu’elle s’e´chelonne sur la
plage de redshift suivante :
1200 < zrec < 1400
en fonction de la valeur de Ωbh
2 (entre 0, 01 et 1). Pour un redshift interme´diaire : z '
1300 on a la tempe´rature de recombinaison Trec ' 0.3 eV ' 3600 K. Le de´couplage
survient lorsque le libre parcours moyen des photons devient plus grand que l’aˆge
de l’univers, soit pour des redshifts :
1100 < zdec < 1200
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ce qui correspond a` une tempe´rature de Tdec ' 0.25 eV ' 3000 K. Une fois de´couple´s
les photons se propagent librement : nous les observons aujourd’hui a` une tempe´rature
de 2.725 K. Le CMB e´tant une des pre´dictions fondamentale du mode`le du Big-Bang,
de nombreuses expe´riences ont e´te´ mises en place pour mesurer son spectre. La
premie`re expe´rience COBE, lance´e en 1989, embarquant l’instrument FIRAS (voir
introduction) a permis d’obtenir la tempe´rature de corps noir du CMB. Ensuite
en 1992 Smoot et al. (1992) observe les premie`res anisotropies graˆce a` l’instrument
D.M.R. (toujours sur COBE). Ces anisotropies ont des tailles angulaires de l’ordre
de 10◦ avec des dispersions de l’ordre de 30 ± 5µK. Cette observation tre`s impor-
tante montre que l’univers a` grande e´chelle est homoge`ne, ce qui valide l’hypothe`se
du principe cosmologique. On peut alors se poser la question suivante : comment les
fluctuations de tempe´rature du CMB (observe´es) sont elles lie´es aux fluctuations de
densite´ au moment du de´couplage ?
Les fluctuations de tempe´rature dans le CMB a` toutes les e´chelles s’expliquent
a` travers le traitement relativiste de l’e´volution des fluctuations de densite´ dans un
fluide de baryons-photons. On peut montrer la pre´sence d’oscillations acoustiques
dans un tel fluide : on a alternativement des zones sur-denses qui deviennent sous-
denses et inversement. Les fluctuations de tempe´rature ont alors deux origines :
– la principal due aux fluctuations dans le potentiel gravitationnel (pre´sentes a`
toutes les e´chelles) : les photons, pour parvenir jusqu’a` nous ont e´te´ redshifte´s
s’ils provenaient d’une re´gion ou` le potentiel gravitationnel e´tait plus fort que
la moyenne, et blueshifte´s s’ils provenaient d’une re´gion ou le potentiel gra-
vitationnel e´tait plus faible. Ainsi ils nous apparaˆıtront plus chauds ou plus
froids que la moyenne : ceci se traduit sur le spectre de puissance du CMB par
des pics dits adiabatiques.
– Le second effet, qui se traduit sur le spectre du CMB par la pre´sence de pic
Doppler, est duˆ au fait qu’au moment de leur dernie`re diffusion les photons
rencontrent des e´lectrons anime´s de vitesses diffe´rentes en opposition de phase
avec les variations de densite´ : les zones sur-denses ou sous-denses ont des
vitesses nulles tandis que des zones ou` la densite´ varie auront une contribution
aux pics Doppler importante.
Afin de comprendre plus clairement ce phe´nome`ne on utilise une grandeur observa-
tionnelle du CMB : son spectre de puissance. Il s’exprime habituellement a` travers
sa de´composition en harmoniques sphe´riques (la base naturelle pour les proble`mes











ou` les sommes se font sur les multipoˆles l. A partir d’une carte de tempe´rature (gran-






(~n)Y m?l (~n)d~n (1.59)
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Le spectre de puissance est relie´ aux coefficients alm par :





Les contraintes et estimations sur les parame`tres cosmologiques se font en e´tudiant
par exemple l’amplitude des pics dans le specte de Cl ainsi que leur espacement ab-
solu et relatif. Plus une expe´rience sera capable de voir de pics plus elle sera en
mesure de fournir des contraintes fortes sur les parame`tres cosmologiques. Pour cela
on doit eˆtre en mesure de voir des structures de plus en plus petites, de fac¸on a`
atteindre des multipoˆles l de plus en plus grands (l varie comme l’inverse des tailles
angulaire θ). Par exemple on comprend facilement que la position des pics en fonc-
tion de l’e´chelle angulaire donne une information riche sur la courbure spatiale de
l’univers a` savoir le parame`tre Ωk ce qui revient a` la somme des parame`tres ΩM +ΩΛ.
En effet la taille apparente des fluctuations (la position en l des pics) est directement
relie´e a` la ge´ome´trie de l’univers : sphe´rique, plat ou hyperbolique.
FIRAS observait le monopoˆle, DMR le multipoˆle d’ordre 20 (dix degre´s sur le
ciel) tandis que BOOMERANG a releve´ le premier ve´ritable spectre du CMB jus-
qu’aux multipoˆles d’ordre 600 (de Bernardis et al., 2000; Melchiorri et al., 2000).
Archeops a permis d’obtenir et de mesurer clairement l’amplitude et la position du
premier pic acoustique. WMAP a fixe´ les choses en mesurant le spectre du CMB
jusqu’a` des multipoˆles de l’ordre de 600 en observant tout le ciel. CBI et ACBAR,
deux expe´riences haute re´solution ont mesure´ le spectre du CMB aux multipoˆles
supe´rieurs mais avec de grosses barres d’erreurs (Kuo et al., 2004), (Mason et al.,
2003). Les prochaines expe´riences comme Olimpo ou APEX feront des observations
jusqu’aux multipoˆles d’ordre 2200 avec des sensibilite´s jusqu’a` 5 fois meilleures que
BOOMERANG. Le satellite Planck quant a` lui permettra une mesure plein ciel de
la polarisation du CMB et une mesure du spectre de puissance des anisotropies,
quasiment limite´e par la variance cosmique, jusqu’aux multipoˆles d’ordre 2000. La
figure 1.3.1 illustre l’observation des anisotropies du CMB par WMAP.
Les observations du CMB sont expe´rimentalement difficiles, e´tant donne´ qu’il
constitue l’arrie`re plan the´oriquement le plus lointain que l’on puisse observer (en
restant dans le domaine du rayonnement : on peut supposer observer un jour un
“CNB”, Cosmic Neutrino Background, provenant de plus loin encore). Ainsi de nom-
breux phe´nome`nes astrophysiques d’avant plan vont venir contaminer le signal des
anisotropies primordiales :
– l’effet Sachs-Wolfe inte´gre´ duˆ aux variations du potentiel gravitationnel entre
le CMB et l’observateur,
– les effets de weak-lensing autour des structures massives,
– la pe´riode de re´-ionisation de l’univers par le rayonnement des premie`res e´toiles,
– l’effet SZ (sujet de cette the`se),
– les e´missions ponctuelles radios, infrarouges, etc.
Quelques uns de ces effets seront pre´sente´s dans le chapitre 4, dont bien sur, l’effet SZ,
pour lequel, le CMB est a` la fois l’origine et un contaminant ! L’amplitude pre´dite des
anisotropies secondaires est souvent faible par rapport aux anisotropies primaires.
Cependant pour l’effet SZ l’ordre de grandeur est le meˆme pour les multipoˆles l >
2000 que les prochaines expe´riences seront en mesure d’atteindre.
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Fig. 1.3.1 – Carte plein ciel des anisotropies du CMB simule´e a` la re´solution et la
sensibilite´ de l’expe´rience WMAP.
1.3.3.2 Vers la formation des grandes structures
Dans le paragraphe pre´ce´dent nous avons donc vu quel e´tait l’avenir du rayon-
nement apre`s le de´couplage : une dilution dans l’univers en expansion, donnant au-
jourd’hui le rayonnement fossile de l’univers, observe´ a` 2.725 K. Le chapitre suivant
(chapitre 2) pre´sente l’e´volution, apre`s le de´couplage, des fluctuations de matie`re
jusqu’a` la formation des amas de galaxies. La figure 1.3.2 illustre l’observation des
grandes structures graˆce au sondage de galaxies 2dF.
Fig. 1.3.2 – Les grandes structures vues par le sondage de galaxies 2dF.
Nous ferons dans un premier temps le point sur les observations des amas de
galaxies en suivant un fil compose´ de deux brins : chronologique et selon la lon-
gueur d’onde de la sonde utilise´e pour effectuer l’observation (optique, X, SZ et
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weak-lensing). Ensuite je pre´senterai un mode`le d’effondrement sphe´rique (puis son
extension asyme´trique) permettant de de´crire les e´volutions hautement non-line´aires
des structures. Ceci nous permettra alors d’aborder deux descriptions des amas : tout
d’abord une description “individuelle” a` travers leur e´quilibre thermodynamique, et
enfin une description statistique a` travers le formalisme de la fonction de masse
donnant leur abondance en fonction de leur masse et de leur redshift. Pour termi-
ner j’introduirai l’effet SZ, son inte´reˆt pour la cosmologie, le formalisme associe´, et
enfin comment la mesure de l’abondance des amas permet de contraindre les pa-
rame`tres cosmologiques. Ces deux composantes, rayonnement et matie`re, se´pare´es
au moment du de´couplage, ayant la meˆme origine (les fluctuations de densite´) et
suivant des e´volutions comple`tement diffe´rentes, interagissent des milliards d’anne´es
plus tard a` travers l’effet SZ et apportent chacune des informations comple´mentaires
pour comprendre l’univers.
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Chapitre 2
Amas de galaxies : formation, observations
SZ et cosmologie
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Dans ce chapitre je de´cris les amas de galaxies en re´pondant aux questions sui-
vantes :
– Comment a-t-on observe´ les amas de galaxies et comment les observe-
t-on maintenant ?
Je re´pondrai en de´crivant chronologiquement les observations des amas de ga-
laxies a` diffe´rentes longueurs d’onde : optique, X, SZ et weak-lensing.
– Comment se forment-ils ?
Je pre´senterai le mode`le sphe´rique de l’effondrement gravitationnel qui per-
met d’introduire des grandeurs importantes intervenant dans la description
individuelle et statistique des amas.
– Quel est leur inte´reˆt pour la cosmologie ?
J’introduirai le formalisme de la fonction de masse qui est le lien direct entre
la distribution en masse et redshift des amas et le cadre cosmologique.
– Quel est l’inte´reˆt des observations par effet SZ ?
J’expliquerai l’effet Sunyaev Zel’dovitch thermique et soulignerai son inte´reˆt
pour e´tudier la cosmologie et comprendre les me´canismes de formation des
amas et leur structure interne.
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2.1 Les amas : observations multi-longueurs d’onde
Les premie`res e´tudes d’amas de galaxies dans le visible remontent aux anne´es
1930. Leur structure sera mieux comprise dans les anne´es 60 avec l’arrive´e des ob-
servations en X qui permettent de sonder la principale composante des amas : le
gaz. Aujourd’hui les amas sont des structures relativement bien comprises mais des
questions restent en suspens.
La figure 2.1.1 illustre l’observation d’amas de galaxies dans diffe´rentes longueurs
d’onde.
Fig. 2.1.1 – A gauche l’amas A2163 vu en rayon X (contours) et par effet SZ (cou-
leurs). A droite un exemple d’amas de galaxies en optique. On distingue nettement
une surdensite´ de galaxies et des effets de lentilles gravitationnelles : deux autres
moyens pour observer les amas.
2.1.1 Premie`res e´tudes en optique : les galaxies
Les amas des anne´es 30 sont vus comme des surdensite´s de galaxies : quelques
centaines dans un rayon de quelques Mpc. L’amas le plus proche de nous, Coma,
est observe´ par Zwicky. Il estime sa masse (par la somme des masses de galaxies
le composant) et il estime aussi leur dispersion de vitesse. La notion de “masse
manquante” est introduite : les galaxies sont trop rapides ou Coma trop le´ger !
L’e´tude syste´matique des amas a de´bute´ en 1958 par l’e´tablissement du premier
catalogue (2712 sources) d’amas en optique d’Abell (Abell, 1958) puis par celui de
Zwicky en 1960 comptant plus de 10000 amas. En 1962 King propose un mode`le
ajustant la densite´ d’e´toiles dans un amas stellaire en fonction du rayon. Ce mode`le
est utilise´ avec succe`s pour de´crire le profil de densite´ des galaxies a` l’inte´rieur des
amas.
Aujourd’hui l’instrument CFHTLS graˆce au sondage “wide” a permis de de´tecter
une centaine d’amas (de´finis comme des surdensite´s locales de galaxies) jusqu’a` des
redshifts photome´triques de 1, 2. Une densite´ de 40 deg−2 a e´te´ mesure´e.
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2.1.2 L’apport des observations en X : e´tude du gaz
En 1966 les premie`res observations extragalactiques en X sont effectue´es (Byram
et al., 1966). Il faut attendre 1970 et le satellite Uhuru pour obtenir le premier
catalogue de sources extragalactiques en X (Giacconi et al., 1972), (Giacconi et al.,
1974). On constate alors que les amas sont des sources X intenses et e´tendues. On
explique cette e´mission par bremsstrahlung : le freinage des e´lectrons dans le champ
e´lectromagne´tique des ions du gaz chaud intra-amas. Le rayonnement bremsstrahlung
des amas est la voie principale de refroidissement du gaz intra-amas. Le temps de
refroidissement typique d’un amas par ce biais est supe´rieur a` l’aˆge de l’univers,
l’e´volution de la tempe´rature du gaz, pour un amas thermalise´, est conside´re´ comme
quasi-stationnaire. Le gaz repre´sente les quatre cinquie`me de la masse baryonique
de l’amas. Le profil de King a e´te´ adapte´ pour la description de la densite´ du gaz
dans les amas (voir le paragraphe 2.2.2.1).
Depuis ces observations, de nombreux satellites se sont relaye´s pour observer les
amas de galaxies en X. La revue de Sarazin (1986) de´crit tous les progre`s re´alise´s
depuis Uhuru jusqu’au satellite Einstein. Il faut attendre 1990 et ROSAT pour avoir
un sondage complet du ciel en rayon X (plus de 120000 sources et 9 ans de prise de
donne´es) puis a` sa suite, Chandra et XMM-Newton qui observent des amas pointe´s a`
haute re´solution et haute sensibilite´ (Finoguenov et al., 2001a), (Arnaud et al., 2002),
(De Grandi and Molendi, 2002), (Takahashi and Yamashita, 2003), (Arnaud et al.,
2004), (Pointecouteau et al., 2004). Ces nouvelles donne´es permettent d’acce´der non
seulement aux profils de densite´ du gaz mais aussi a` ses profils de tempe´rature et de
me´tallicite´. La dernie`re revue concernant les observations en X des amas est celle de
Rosati et al. (2002).
2.1.3 Les observations SZ pointe´es
On peut trouver une revue des premie`res observations SZ pointe´s dans Carlstrom
et al. (2001). Les re´sultats des expe´riences OVRO, SuZIE, ACBAR, CBI, BIMA, etc,
y sont pre´sente´s. Ces observations ont confirme´ l’inte´reˆt de l’effet SZ pour sonder
les amas lointains et comprendre leurs me´canismes de formation. En effet, l’effet SZ
permet d’observer les couches externes des amas, contrairement aux observations en
X qui sont plus sensibles au coeur. Les observations conjointes SZ et X permettent
d’e´tudier les profils en tempe´rature et densite´ des amas avec une grande pre´cision.
Par ailleurs les observations conjointes d’amas en SZ et X permette de de´terminer
la distance angulaire de l’amas et on peut donc espe´rer contraindre le parame`tre h
par cette me´thode (Reese et al., 2002).
Une revue re´cente de l’effet SZ peut eˆtre trouve´e dans l’article de Rephaeli (2005).
2.1.4 Le weak lensing : sonder la matie`re sombre
Le weak-lensing, ou effet de lentille gravitationnelle faible, permet de sonder direc-
tement la masse gravitationnelle des structures massives de l’univers. Les avantages
d’une telle sonde apparaissent clairement : on e´vite la physique interme´diaire, mal
comprise, entre la masse des amas et leur luminosite´ (optique, X ou SZ) de´pendant
fortement de l’histoire propre de la structure conside´re´e. En 1991 Tyson (Tyson,
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1991) observe le premier signal de weak-lensing en observant un amas proche du ca-
talogue Abell. Dans les anne´es qui suivent de nombreux amas proches verront leur
structure massive sonde´e graˆce aux lentilles gravitationnelles.
Les mesures de weak-shear ou cisaillement gravitationnel faible sur un grand
champ sont extreˆmement difficile a` obtenir car le rapport signal sur bruit est tre`s
faible. Par ailleurs les contraintes instrumentales sont importantes notamment du
fait de la PSF de l’expe´rience. En effet dans ces observations on cherche a` mesurer
les cisaillements des nombreuses galaxies observe´es afin d’en de´duire une carte de
densite´ permettant de de´tecter les zones sur-denses : les amas. Une PSF anisotrope
constitue un bruit pour les mesures de weak-shear. Par ailleurs cette PSF, pour les
expe´riences au sol, de´pend du moment de l’observation en raison des de´formations
de l’antenne sous l’action de la gravitation selon sa direction de pointage. Tout ceci
contribue a` la difficulte´ de telles expe´riences qui dans l’avenir seront embarque´es en
satellite.
Le sondage du CFHTLS-wide mene´ par des e´quipes franc¸aises et canadiennes
a pour objectif de couvrir 150 deg2 en trois morceaux de 50 deg2 chacun. Ce son-
dage est mene´ dans les bandes optiques (u?, g’, r’, i’, z’). Ses objectifs scientifiques
sont l’e´tude des grandes structures et de la distribution de la matie`re dans l’univers
graˆce a` la mesure de weak-shear et a` l’observation de la distribution des galaxies.
L’expe´rience a connu des difficulte´s, l’efficacite´ d’observation par nuit ayant e´te´ sur-
estime´e. Les premiers re´sultats concernant le weak-shear devraient eˆtre publie´s cet
e´te´ par Hoekstra (2005). L’expe´rience DUNE (pour Dark UNiverse Explorer) a` deux
objectifs principaux :
– l’observation d’amas de galaxies par la mesure de weak-shear,
– l’observation de supenovae de type Ia.
Ces deux types d’observations permetteront de contraindre fortement les parame`tres
des mode`les de´crivant l’e´nergie noire. Afin de remplir ces objectifs et de prendre la
suite du CFHTLS dans les mesures de weak-shear, DUNE sera une expe´rience spa-
tiale, embarquant une came´ra CCD a` grand champ de vue (FOV pour Field Of View)
0.55 deg2 et un te´lescope de 1.2 m. Cette configuration permettra une re´solution an-
gulaire a` mi-hauteur (FWHM pour Full Width of Half Maximum) de l’ordre de
0.25′′. Le sondage est pre´vu pour durer trois ans avec une efficacite´ d’observation
de 60% et couvrir 20000 deg2. Un suivi photome´trique de mesure des redshifts sera
ne´cessaire et devra atteindre la pre´cision de 0.1 jusqu’aux redshifts de 1. Le projet
est pre´vu pour de´marrer en 2011.
2.1.5 Un amas en quelques chiffres
Les valeurs typiques des caracte´ristiques des amas sont donne´es dans le tableau 2.1.5.
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Masse totale 1014 ∼ 1016 M
Matie`re sombre ∼ 87%
Gaz ∼ 10%
Galaxies et e´toiles ∼ 3%
Rayon ∼ Mpc
Tempe´rature du gaz 107 ∼ 108 K
Densite´ e´lectronique 10−5 ∼ 10−2 cm−3
Tab. 2.1 – Caracte´ristiques des amas. Les pourcentages se re´fe`rent a` la masse totale
de l’amas.
Leur masse varie e´norme´ment selon le type d’amas. Les groupes sont compose´s
de quelques galaxies, tandis que les super-amas sont compose´s de plus d’un millier
de galaxies. Les performances croissantes des observations optiques, X et SZ, et des
simulations N-corps permettent aujourd’hui d’avoir une bonne compre´hension de la
physique interne de ces structures. Il est possible de sonder les profils de densite´ des
galaxies et du gaz, mais aussi le profil de la tempe´rature ou de la me´tallicite´ (Fino-
guenov et al., 2001a), (Arnaud et al., 2004), (da Silva et al., 2004), (Pointecouteau
et al., 2004), (Neumann et al., 2001). La fraction de gaz dans les amas a e´te´ e´tudie´e
par Mathiesen et al. (1999), Grego et al. (2001). Cette mesure permet d’apporter des
contraintes sur le rapport des parame`tres cosmologiques Ωb et ΩM : fg = Ωb/ΩM .
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2.2 Description individuelle des amas
Cette section explique comment, dans un univers en expansion, un amas peut se
former a` partir d’une surdensite´. Ensuite, en supposant l’e´quilibre thermique de la
structure forme´e, j’explique comment on peut de´duire la distribution de la matie`re
dans l’amas, la tempe´rature du gaz intra-amas, sa taille, etc.
2.2.1 Le mode`le sphe´rique d’effondrement gravitationnel
A la fin du chapitre 1 (1.3.3.2) nous avons vu qu’apre`s le de´couplage de la matie`re
et du rayonnement les surdensite´s croissent et deviennent de plus en plus denses.
Nous utilisions alors une approche perturbative pour de´crire leur e´volution. Cette
approche ne permet cependant pas de de´crire l’effondrement gravitationnel intense,
fortement non line´aire, qui suit cette pe´riode. Le mode`le d’effondrement sphe´rique
pre´sente´ ici le permet. Il est expose´ en de´tail dans Kitayama (1997), Peacock (1999)
ou encore Rich (2002).
On e´tudie l’effondrement sphe´rique d’un nuage de gaz. En nous plac¸ant dans un
cadre Newtonien et en conside´rant un de´coupage du nuage en couronnes sphe´riques
qui ne se chevauchent pas, on peut de´crire l’e´volution temporelle d’une couronne de







On appelle M la masse totale incluse a` l’inte´rieur de la coquille de rayon r(t). On
s’inte´resse a` l’e´volution de cette structure ferme´e : la masse M est une constante du
mouvement. Cette e´quation de´crit l’expansion et la contraction d’une sphe`re de rayon
r(t) sous l’effet de l’autogravitation. On peut e´crire que M est une constante dans
le cas ou` des coquilles concentriques ne se chevauchent pas : il n’y a pas d’e´changes
de matie`re entre elles et l’exte´rieur.
On peut inte´grer une premie`re fois cette e´quation (
∫









= −E < 0 (2.2)
c’est l’e´quation de conservation de l’e´nergie d’un syste`me gravitationellement lie´ avec
E > 0. La solution a` l’e´quation pre´ce´dente qui conduit a` la formation d’un syste`me







θ ∈ [0, 2pi]
(2.3)
ou` on a introduit rm = 2
GM
E
et tm = pi
GM
E3/2
, le rayon et le temps correspondant a`
θ = pi. La figure 2.2.1 illustre l’e´volution du rayon d’une sphe`re de masse constante
dans le cas d’un univers Einstein-de Sitter parfaitement uniforme et dans le cas d’une
surdensite´. La densite´ a` l’inte´rieur de la coquille est donne´e par :
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Fig. 2.2.1 – E´volution du rayon d’une sphe`re de masse constante dans le cas d’une
surdensite´ (trait plein) et dans le cas d’un univers parfaitement uniforme (tirets) :
r ∝ t2/3 .




On cherche dans cette section a` de´finir un crite`re sur la formation d’une structure
virielle pour le champ des perturbations line´aires de densite´. On regarde donc le










On cherche alors un crite`re sur le contraste de densite´ δ de´finit comme :
δ¯ =
ρ¯(< r, t)− ρ¯(t)
ρ¯(t)
(2.6)
On s’inte´resse pour cela aux contrastes, line´aire ∆l ou non-line´aire ∆nl, de´finis a`
partir des expressions de la densite´ moyenne a` l’inte´rieur de la sphe`re de rayon r
dans le cas ou` on a utilise´ une extrapolation line´aire ρ¯l(< r, t) et dans le cas ou` on
conside`re la valeur re´elle de cette densite´ : ρ¯nl(< r, t). En utilisant les expressions







[6(θ − sin(θ))]2/3 (2.7)
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Fig. 2.2.2 – Rapport des densite´s, line´aire et non-line´aire, sur la densite´ moyenne
de l’univers (ici Einstein-de Sitter). Le trait en pointille´s correspond a` l’e´volution
moyenne d’un univers uniforme. Le trait rouge correspond au syste`me virialise´. Le
trait bleu repre´sente l’e´volution non-line´aire de la surdensite´, tandis que le trait
continu noir repre´sente l’extrapolation line´aire de cette e´volution.
En suivant l’e´volution de la sphe`re illustre´e par les figures 2.2.1 et 2.2.2, on
de´compose l’effondrement en 4 e´tapes :
1. Expansion : dans un premier temps la sphe`re suit l’expansion cosmologique
(courbe en pointille´s de la figure 2.2.1).
2. Equilibre : les e´quations d’e´volution montrent que pour θ = pi le syste`me
atteint un point “de retour” a` partir duquel son e´volution est de´couple´e de
l’expansion de l’univers. On a alors :
r = rm = 2
GM
E




3. Effondrement : si les forces entre les coquilles de rayon r restaient radiales on
aurait un effondrement complet r = 0 atteint en θ = 2pi. On aurait alors un
contraste non-line´aire de densite´ infini (2.8).
4. Virialisation : Cette solution montre qu’au temps θ = 2pi le syste`me atteint
un rayon nul avec une densite´ infinie. En re´alite´ la coquille exte´rieure subit un
phe´nome`ne de “relaxation violente”. La pression du gaz joue un roˆle de force
de rappel oppose´e a` l’action de la gravitation. Les forces en pre´sence ne sont
plus uiniquement radiales : la sphe`re atteint un rayon non nulle, le rayon viriel
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On suppose que le temps auquel le syste`me atteint cet e´quilibre correspond a`





On peut calculer le rapport des densite´s de la re´gion sphe´rique et de l’univers
a` cette e´poque. Dans le mode`le non line´aire on obtient :
∆c ≡ ∆nl(rvir) = ρ¯
nl(< rvir, tvir)
ρ¯(tvir)
= 18pi2 ' 178 (2.12)




(12pi)2/3 ' 2.69 (2.13)
Il est important de noter que ∆ est inde´pendant de G, M , E et de tvir. Dans
le cas d’univers diffe´rents de EdS on observe une de´pendance en temps.
Dans les mode`les de´crivant les amas, individuellement ou statistiquement, on utilise
ces deux quantite´s :
– δc ≡ ∆l(rvir)− 1 pour calculer l’abondance des amas d’une masse donne´e et a`
un redshift donne´ (voir la section 2.3) et
– ∆c pour estimer la tempe´rature du gaz, le rayon viriel de l’amas, etc (voir la
section 2.2.2).
Dans le formalisme de la fonction de masse (section 2.3) le crite`re retenu pour
conside´rer qu’une surdensite´ s’est virialise´e est le suivant, une structure est virialise´e
a` un instant t si a` un instant ante´rieur donne´ ti la condition suivante a e´te´ satisfaite :
δ(< r, ti) > δ
l(< rvir, tvir) = ∆
l(rvir)− 1 ≡ δc ' 1.69 (2.14)
Si cette condition est remplie on conside`re qu’au temps t il existe une structure
forme´e a` cette position. Je rappelle ici les re´sultats pre´sente´s par Kitayama dans sa
the`se (Kitayama, 1997) concernant les valeurs de δc et ∆c pour des univers diffe´rents
de Einstein-de Sitter :
















3 sinh ηvir(sinh ηvir−ηvir)
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– univers de type ΛCDM , ΩM < 1 et ΩΛ = 1− Ωtot :




(1 + 0.0123 log10 ΩM (tvir))
(2.17)
Dans ces e´quations on a : ηvir = cosh
−1(2/ΩM(tvir) − 1) et wvir = 1/ΩM(tvir) − 1.
L’e´quation 2.16 provient de Lacey and Cole (1993) et l’e´quation 2.17 est tire´e de
Nakamura et al. (1997).
2.2.2 Physique de l’e´tat lie´
Dans cette section je pre´sente les diffe´rents mode`les de´crivant les amas virialise´s
que nous utilisons dans notre simulation : tout d’abord a` travers les profils de densite´
baryonique et de matie`re noire commune´ment utilise´s, puis par la pre´sentation de
relations d’e´chelles donnant les expressions du rayon viriel rv et de la tempe´rature
T dans les amas en fonction de leur masse M et de leur redshift z.
2.2.2.1 Les profils de densite´
Baryons. Le premier mode`le utilise´ (toujours d’actualite´) pour de´crire le “gaz de
galaxies” dans les amas est le mode`le d’une sphe`re isotherme en e´quilibre hydrosta-
tique. Il est de´crit en de´tail par Binney and Tremaine (1987a,b). On conside`re un gaz
parfait de particules (les galaxies), isotherme, en e´quilibre hydrostatique. L’e´quation











ou` ρ est la densite´ au rayon r et σ la dispersion des vitesses selon l’axe radial. Une
solution de cette e´quation est la “sphe`re singulie`re”. Cette solution diverge au centre
de l’amas ou` le mode`le pre´dit une densite´ infinie de galaxies. En 1972 King (King,
1972) a propose´ une solution approche´e, dite, “mode`le de King”, en utilisant les






ou` ρ0 est la densite´ au centre de l’amas, et rc est le rayon de coeur de l’amas : rc =√
9σ2
4piGρ0
. En utilisant des conditions initiales ade´quates. King trouve nume´riquement
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Par des observations optiques il a e´te´ possible de mesurer les profils de densite´ des
galaxies et leur dispersion de vitesse. En utilisant cette dispersion il est possible







Les observations en X des amas ont par la suite permis d’estimer la tempe´rature du





En utilisant la tempe´rature TX typique de celle du gaz de baryons dans la solution
de King a` l’e´quation 2.18, on obtient le profil de densite´ de gaz baryonique suivant :








en utilisant les re´sultats d’observations en X sur une trentaine d’amas Jones and
Forman (1984) donnent une valeur de beta comprise entre 0.6 et 0.8 : 〈β〉 = 0.65.
En ce qui concerne la valeur du rayon de coeur, la suivante rc = rv/10 est la plus
utilise´e, avec rv le rayon viriel du halo dont j’explicite l’origine et le calcul dans les
paragraphes suivants. Ce mode`le de King (2.23) est celui utilise´ dans nos simulations
pour de´crire la distribution du gaz dans les amas ge´ne´re´s. Cependant nous y avons
ajoute´ la notion d’ellipticite´ ; ce point est de´taille´ au paragraphe 2.2.3.
Matie`re sombre. L’apparition de simulations nume´riques suffisamment pre´cises
permettent apre`s les anne´es 90 d’e´tudier le comportement de la matie`re noire. Un
profil de densite´ (NFW) de celle-ci est donne´ par Navarro, Frenk et White (White









ou` ρc est la densite´ critique de l’univers, δ¯ un contraste de densite´ explicite´ dans
la suite, et rs est le rayon d’e´chelle, caracte´ristique de la structure. Jing and Suto
(2000) ont re´cemment montre´ que p de´pend de la masse conside´re´e : pour les halos
de type galactique (de une a` quelques galaxies) on aurait p ' 1.5 tandis que pour
les halos de type amas (plus d’une dizaine de galaxies) on a p ' 1. Dans notre
simulation nous utilisons : p = 1. Les parame`tres rs et δ¯ sont fonctions de la masse
M du halo. Un parame`tre de compacite´ est utilise´ pour de´crire le profil au centre
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ou` r200 est le rayon de la re´gion a` l’inte´rieur de laquelle la densite´ moyenne est 200





avec ∆c = 200 dans ce cas. On peut calculer les deux parame`tres rs et δ¯ en fonction

























ln(1 + c)− c/(1 + c) (2.28)







avec a(z) = 10.3(1 + z)−0.3 et b(z) = 0.24(1 + z)−0.3. M?(z) est l’e´chelle non-line´aire
de masse a` laquelle la hauteur du seuil ν(z,M) vaut 1 (voir l’e´quation 2.48). Cette
compacite´ est choisie pour bien reproduire le spectre de puissance non-line´aire de
densite´. Elle est valide aux redshifts lointains (moins de 20% d’erreur jusqu’a` z = 1)
attendus pour les observations SZ, dans le cadre de mode`les ΛCDM .
2.2.2.2 Calcul du rayon viriel : Rv(M)
La rayon viriel des amas est ge´ne´ralement choisi comme e´tant : rv = r200 ou` r200
est de´fini dans l’e´quation 2.26. C’est celui que nous choisissons dans notre simula-
tion (de´crite au chapitre 4). En suivant l’approche de Ma and Fry (2000), de´crite











Cette formule suppose ΩΛ = 0, Ωk = 0 et z = 0. Ces hypothe`se sont fortes et
un travail plus pre´cis de mode´lisation sera ne´cessaire pour prendre en compte les
e´volutions de la physique du gaz en fonction du redshift et de la cosmologie.
2.2.2.3 Calcul de la tempe´rature : T (z,M)
En suivant l’approche de Huterer and White (2002), on utilise le mode`le suivant













CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
46 Amas de galaxies : formation, observations SZ et cosmologie
ou` ∆c est de´fini dans le mode`le d’effondrement sphe´rique comme la surdensite´
moyenne a` l’inte´rieur du rayon viriel, et E2 = Ωm(1+z)
3+ΩΛ+Ωk(1+z)
2. Ce mode`le
tient compte du chauffage gravitationnel du gaz dans le cas d’amas isothermes. Le
parame`tre T? est un parame`tre effectif qui permet de quantifier le surplus observe´
de chauffage “non-gravitationnel” du gaz dans les amas. Il est en bon accord avec
les observations (Finoguenov et al., 2001b; Allen et al., 2001) et les simulations
(Evrard et al., 2002; da Silva et al., 2004) pour les amas plus chauds que 3 keV. Le
parame`tre T? est un parame`tre primordial dans l’utilisation des observations d’amas
pour e´tudier la cosmologie (aussi bien en X qu’en SZ). En effet les incertitudes sur
sa valeur sont les premie`res causes d’erreurs sur la de´termination du parame`tre cos-
mologique σ8 que je pre´sente dans la section sur la fonction de masse. Ainsi les
valeurs de ces deux parame`tres doivent eˆtre cohe´rentes entre elles. On utilise dans
nos mode`les :
T? ' 1.5− 1.9 (2.32)
correspondant a` σ8 ' 0.85 (Huterer and White, 2002).
La de´pendance en masse est bien ve´rifie´e (sur des amas proches) tandis que la
de´pendance en redshift souffre de plus grandes incertitudes.
D’autres mode`les non isothermes peuvent eˆtre utilise´s pour estimer la tempe´rature
des amas. Certains mode`les conside`rent des gaz bi-tempe´ratures, d’autres sugge`rent
un e´quilibre adiabatique. Des e´tudes re´centes (Neumann et al., 2001; Finoguenov
et al., 2001a; De Grandi and Molendi, 2002; Arnaud, 2003; Pointecouteau et al.,
2004; Arnaud et al., 2004) montrent clairement que la tempe´rature des amas varie
avec le rayon.
2.2.3 Effondrement asyme´trique
Les profils de´crient pre´ce´demment sont base´s sur l’hypothe`se d’une syme´trie
sphe´rique des amas. En suivant l’article de Cooray (2000) et de Sheth et al. (2001)
nous avons tenu compte dans notre simulation de l’ellipticite´ des amas simule´s. Ceci
a` deux conse´quences : nous avons utilise´ la fonction de masse de Sheth et Tormen
(voir la section 2.3.2) pour calculer la distribution des amas en masse et redshift,
et un profil de King projete´ elliptique. En ce qui concerne ce dernier point, l’article
de Cooray se base sur l’observation d’une cinquantaine d’amas en X dont la mesure
de l’ellipticite´ a e´te´ faite (voir figure 2.2.3). Une ellipticite´ (sur le profil projete´) ty-
pique de 0.85 est observe´e en faisant l’hypothe`se que les amas sont allonge´s (et non
“plats”). Nous utilisons ces re´sultats pour calculer l’allongement des amas simule´s.
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Fig. 2.2.3 – Distribution de l’ellipticite´ apparente d’une cinquantaine d’amas, ob-
serve´s en X. La ligne en tirets montre le niveau de confiance a` 90% calcule´ par
simulation Monte-Carlo.
2.3 Description statistique des amas : fonction de
masse
Le mode`le d’effondrement sphe´rique permet de comprendre la formation indi-
viduelle des amas. A partir de ce mode`le et afin de de´crire statistiquement la dis-
tribution en masse et redshift des amas. Press and Schechter (1974) ont introduit
le formalisme de la fonction de masse, qui est de´crit ici. D’abord dans le contexte
ge´ne´ral des fluctuations de densite´. Puis nous pre´sentons trois fonctions de masse :
celle, initiale, de Press et Schechter, la seconde de Sheth, Mo et Tormen (Sheth
et al., 2001), prenant en compte des effondrements assyme´triques possibles pour les
amas et s’appuyant sur des simulations nume´riques et la dernie`re de Jenkins et al.
(2001) entie`rement base´e sur les simulations nume´riques pre´cises du Hubble volume
du consortium VIRGO.
2.3.1 Formalisme de Press & Schechter
Je de´cris ici le contexte ge´ne´ral du mode`le statistique donnant la distribution
des amas en fonction de leur masse M et de leur redshift z. On se place juste
apre`s la pe´riode du de´couplage rayonnement-matie`re. Les surdensite´s croissent et se
de´couplent de l’expansion cosmologique. Le formalisme de´crit ici permet, a` partir
d’une description line´aire des fluctuations du champ de densite´, de pre´dire l’abon-
dance des structures massives (fortement non-line´aires !) de l’univers.
On de´crit le contenu de l’univers par un champ de densite´ ρ(~x, t). Une approche
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en perturbation de ce champ est justifie´e a` une e´poque proche du de´couplage, et
confirme´e par les observations des anisotropies du CMB. On introduit la quantite´ :
δ(~x, t) ≡ ρ(~x, t)− ρ¯(t)
ρ¯(t)
(2.33)
Dans un contexte d’e´volution line´aire il est pratique d’utiliser la de´composition de
Fourier spatiale de cette quantite´ : δk(t). Le spectre de puissance des perturbations
de densite´ est :
P (k, t) ≡ 〈|δk(t)|2〉 (2.34)
Ce spectre est modelise´ par l’expression suivante, donne´e dans Bardeen et al. (1986),
P (k) = knT (k)2 (2.35)
ou` T (k) est une expression polynomiale de q = k
hΓ
, avec n donnant la pente du
spectre de puissance primordial, souvent prise e´gale a` 1 (Spergel et al., 2003) et Γ
est la pente du spectre aujourd’hui dont la valeure vaut hΩM . On utilise une version
des perturbations de densite´ “lisse´e” sur une e´chelle R donne´e afin de de´finir des










δk(t)WˆM (k)exp(−i~k · ~x)d3k (2.37)
ou` le fonction de lissage spatial WM(r) est ge´ne´ralement une fonction “top hat” :
WM(r) =
{
3/(4piR3) r < R
0 r > R
(2.38)
et WˆM(k) est sa transforme´e de Fourier. Ainsi de´finie, la variance des fluctuations
de densite´ sur e´chelle de masse M sera :
σ2(M, t) ≡ 〈|δ(M,~x, t)|2〉 = 1
(2pi)3
∫
P (k, t)Wˆ 2M(k)d
3k (2.39)
On peut obtenir une normalisation du spectre de puissance graˆce a` une mesure
aujourd’hui de cette grandeur σ. En pratique on mesure σ8 ≡ σ(R = 8h−1 Mpc, t0).
Ce parame`tre, fortement de´ge´ne´re´ avec le parame`tre T? de´crivant le chauffage du gaz
intra-amas, est fondamental dans le calcul et la mesure de la distribution en masse
et redshift des amas (voir le chapitre 7). On obtient ensuite facilement le spectre de
puissance a` un instant t donne´ par la relation :
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et




avec D(t) le facteur de croissance line´aire. En supposant que ce champ de densite´
posse`de une distribution gaussienne (pre´diction de l’inflation) on peut e´crire, comme
l’ont suppose´ Press et Schechter, la probabilite´ d’avoir en un point, au temps ti une
surdensite´ δ(M, ti) :










La condition pour qu’une re´gion sphe´rique se virialise a` un temps t est que cette
re´gion ait eu a` une e´poque pre´ce´dant ti un contraste de densite´ supe´rieur au contraste
line´aire critique δc :
δ(ti) > δc(t, ti) ≡ δc(t)D(ti)
D(t)
(2.43)
Le temps ti est de´fini a` partir du moment ou` le spectre de puissance est fixe´ et que
les perturbations commencent a` croˆıtre line´airement inde´pendamment les unes des
autres.
Cette condition permet d’e´crire la fraction de la masse totale de l’univers conte-
nue dans des structures de masse supe´rieure a` M sous la forme :
F (> M, t) =
∫ ∞
δc(t,ti)
P [δ(M, ti)] dδ (2.44)
quel que soit t, δ(M, ti) e´tant le champ de densite´ initial lisse´e sur une e´chelle de
masse M. En effet on conside`re qu’une re´gion avec une surdensite´ qui satisfait la
condition de virialisation au temps ti formera au temps t une structure virialise´e
de masse au moins e´gale a` M. En conside´rant le champ de densite´ de distribution
gaussienne pre´ce´dente on peut calculer explicitement la fonction F (> M, t) et sa
de´rive´e partielle par rapport a` M :







ou` on a re´e´crit δc(t, ti) en utilisant le fait que l’on parle de densite´ critique line´aire.
En choisissant ti = t0 et en normalisant le croissance line´aire D(t0) = 1 on peut
e´crire :






Avec ce choix on peut re´e´crire σ(M, ti) simplement : σ(M) = σ(M, t0). Le calcul de
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∣∣∣∣ e−ν2c /2 (2.50)
avec νc(M, z) = δc/σ(z,M) ou` δc est la contraste de densite´ critique ne´cessaire a`
l’effondrement de la masse M et σ(z,M) l’amplitude moyenne des perturbations a`
l’e´chelle M et au redshift z.
2.3.2 D’autres fonctions de masse
En utilisant un mode`le d’effondrement elliptique, Sheth, Mo et Tormen (Sheth
et al., 2001) montrent que la fonction suivante s’ajuste aux simulations nume´riques
de manie`re satisfaisante :










∣∣∣∣ e− 12aν2c (2.51)
avec A = 0, 3222, a = 0, 707 et p = 0, 3. Cette fonction ne souffre pas du “proble`me”
de la fonction de masse de Press et Schechter, a` savoir une surabondance de struc-
tures de petites masses (< 1014 M) et trop peu de structures de grandes masses
(> 1015 M).
Par la suite l’article Jenkins et al. (2001), s’appuyant sur des simulations du
consortium VIRGO, pre´sente la fonction suivante donnant de tre`s bons re´sultats en
accords avec les observations :




2.3.3 Calcul de la distribution en masse et redshift des amas
La fraction de la masse totale de l’univers contenue dans des structures dont la
masse est entre M et M + dM est simplement :∣∣∣∣∂F (> M, t)∂M
∣∣∣∣ dM (2.53)
La masse totale des structures de masse comprise entre M et M + dM dans un
volume comobile dV0 est : ∣∣∣∣∂F (> M, t)∂M
∣∣∣∣ dMρ0dV0 (2.54)
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ou` ρ0dV0 est la masse comobile, c’est a` dire la masse moyenne comprise dans un
volume comobile : c’est une constante au cours du temps qui vaut, aujourd’hui
ΩMh
2 11.88×10−29 g/cm3. Comme n(M, t)M est la masse totale des structures de
masse comprise entre M et M + dM dans un volume comobile dV0, on a :
n(M, t)M =
∣∣∣∣∂F (> M, t)∂M
∣∣∣∣ dMρ0dV0 (2.55)






∣∣∣∣∂F (> M, t)∂M
∣∣∣∣ (2.56)












∣∣∣∣∂F (> M, t)∂M
∣∣∣∣
Ce facteur 2 est explique´ dans une approche plus rigoureuse du proble`me faite par
Peacock & Heavens (1990) et Bond et al. (1991) : c’est le “cloud-in-cloud problem”.
Le calcul du volume dV0 est fait de la manie`re suivante : on observe un volume
physique dVp = dx dy de, ou` e est l’e´paisseur et dxdy = dS est la surface que l’on





dVp = (1 + z)
3dSde (2.57)
On peut relier la surface de la face observable a` l’angle solide sous laquelle on la voit
graˆce a` la distance angulaire :
dS = d2AdΩ (2.58)
Par ailleurs, on e´crit l’e´paisseur de du volume e´lementaire sous la forme de = cdt. On
peut alors relier cette quantite´ a` une profondeur en unite´ de redshift en connaissant
la de´pendance t(z) :
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La densite´ d’amas calcule´e avec la fonction de masse de Press & Schechter est












∣∣∣∣ e−ν2c /2 (2.62)
Le formalisme de la fonction de masse, a` l’origine reposant sur des a priori assez
fort, de´crit bien les abondances d’amas observe´es pour des masses supe´rieures a`
1013 M et des redshifts jusqu’a` 2. La fonction de masse que nous utiliserons dans
notre simulation est celle de Sheth & Tormen dont les parame`tres sont e´value´s a`
partir de simulations nume´riques et le formalisme est bien compris en conside´rant
des effondrements de structures asyme´triques. Ce formalisme permet une mise en
place le´ge`re et rapide (compare´e aux simulations a` N corps) de simulations de cartes
d’effet SZ.
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2.4 Observations par effet SZ thermique
Comme nous l’avons vu dans l’introduction de ce chapitre, les amas de galaxies
sont compose´s d’une large fraction de gaz dont l’extension spatiale va au dela` de celle
des galaxies composant l’amas. Ce gaz est chaud : T ' 5 keV et en partie ionise´. Les
photons du CMB, aujourd’hui froids, diffusent par effet Compton sur les e´lectrons
du gaz intra-amas : c’est ce que l’on appelle l’effet Sunyaev Zel’dovich (Zeldovich
and Sunyaev, 1969; Sunyaev and Zeldovich, 1970, 1972, 1980a,b). Pour ces e´nergies
la section efficace de la diffusion Compton est celle de Thomson σT : la profondeur
optique du processus (
∫
los
neσTdl) de diffusion est tre`s faible, de l’ordre de 10
−4.
L’effet SZ re´sulte de l’interaction des deux composantes de l’univers, rayonnement
et matie`re, se´pare´es depuis le de´couplage.
Il existe plusieurs effets SZ, tous dus a` une diffusion Compton des photons du
CMB sur les e´lectrons du gaz intra-amas, mais ils n’ont pas la meˆme origine physique.
On distingue donc :
– l’effet SZ thermique, le plus important, pre´sente´ et e´tudie´ dans cette the`se,
– l’effet SZ cine´tique, le second en amplitude (dix fois plus faible que l’effet SZ
thermique), duˆ au mouvement particulier de l’amas en direction de l’observa-
teur, dans le re´fe´rentiel du CMB,
et des effets SZ de plus faible amplitude (inaccessible dans les prochains sondages
d’amas grand champ) comme :
– l’effet SZ polarise´, permettra de mesurer la vitesse transverse du mouvement
de l’amas dans le re´fe´rentiel du CMB,
– ou encore l’effet SZ des “cavite´s” (Colafrancesco et al., 2003; Colafrancesco,
2005), duˆ a` la pression particulie`re du gaz d’e´lectrons dans les zones sous-denses
des amas,
– ou d’annihilation de particules de matie`re noire froide (les WIMPS en parti-
culier) Colafrancesco (2004).
Birkinshaw fait la revue de l’effet SZ en ge´ne´ral (Birkinshaw, 1999).
L’effet SZ thermique est duˆ a` l’agitation thermique des e´lectrons du gaz intra-
amas. La tempe´rature e´lectronique des amas peut atteindre plusieurs keV. C’est
l’effet SZ principal : son amplitude est comparable a` celle des anisotropies primaires
du CMB, mais contrairement a` celles-ci c’est un effet localise´ dans la direction des
amas. Pour la plupart des amas l’effet SZ est produit par une population d’e´lectrons
non relativistes : nous nous plac¸ons dans ce cadre dans la suite de notre e´tude.
L’approximation non relativiste de l’effet SZ est adapte´e a` des amas de tempe´rature
Te < 10 keV, c’est a` dire pour des amas de masse moyenne (< 10
15 M) en e´quilibre
thermique. Les populations d’e´lectrons relativistes ne sont pas ne´gligeables dans
le cas d’amas tre`s massifs ou n’ayant pas encore atteint un e´quilibre thermique.
L’approximation non relativiste permet d’utiliser une forme analytique pour le calcul
de l’amplitude de l’effet SZ. Elle se justifie par le fait que, dans les sondages SZ grand
champ comme Olimpo, on cherche a` e´viter les amas massifs car ceux-ci masqueraient,
par leur brillance, des amas lointains, plus inte´ressants pour la cosmologie. Ainsi,
dans notre simulation, nous nous inte´resserons a` une population d’amas de masse
moyenne, thermalise´s.
L’effet SZ thermique posse`de une signature spectrale caracte´ristique que les
expe´riences d’observation SZ bolome´triques cherchent a` exploiter au maximum.
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Cette de´pendance, dans le cadre d’une population d’e´lectrons non relativistes est
calcule´e graˆce a` l’e´quation de Kompaneets qui de´crit la variation du nombre d’occu-
pation N des photons au cours de la diffusion Compton. Tous les calculs sont donne´s






















dont l’unite´ est le Wm−2Hz−1sr−1. La loi d’e´mission du corps noir est donne´e par :
Iν = I0
x3
ex − 1 (2.66)







ou` l’inte´grale est calcule´e le long de la ligne de vise´e (los pour line of sight). Te est
la tempe´rature e´lectronique de l’amas, et me la masse de l’e´lectron. ne est la densite´
e´lectronique de l’amas au point r, tandis que σT est la section efficace de Thomson.
Le parame`tre y une grandeur sans unite´, qui quantifie la quantite´ d’e´nergie transfe´re´e
lors de la diffusion Compton.
Ainsi on peut factoriser l’effet SZ thermique non relativiste en deux parties
inde´pendantes : la premie`re de´crivant le comportement spectral de l’effet SZ (fonc-
tion de x) et la seconde, y, de´pendant uniquement des caracte´ristiques physiques
des amas.
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Fig. 2.4.1 – Cette figure, tire´e de Rephaeli (2002b), montre pour diffe´rentes
tempe´rature du gaz intra-amas (5, 10 et 15 keV) le spectre de l’effet SZ thermique
relativiste (courbes e´paisses vertes) et non-relativiste (courbes fines et rouges).
On remarque que l’effet SZ est ne´gatif pour ν < 217 GHz, nul pour ν = 217 GHz
et positif pour des fre´quences d’observation plus e´leve´es. Cette signature spectrale
carate´ristique est exploite´e par les expe´riences d’observation SZ multi-fre´quences
afin de pouvoir identifier les amas et les se´parer des autres sources e´mettant dans
cette bande de fre´quence ; par exemple l’expe´rience Olimpo (Planck, SPT, etc.) uti-
lisera quatre fre´quences : 143, 217, 385 et 600 GHz pour de´tecter l’effet SZ. Si on
conside`re une population d’e´lectrons thermiques mais relativistes on peut montrer
que la de´pendance spectrale varie avec la tempe´rature e´lectronique de l’amas : le
point “ze´ro” ou` l’effet SZ s’annule varie avec Te. Comme nous l’avons pre´cise´ plus
haut, nous resterons ici dans l’approximation des populations d’e´lectrons non rela-
tivistes.
Il est important pour la suite de remarquer que l’effet SZ sur la ligne de vise´e
(parame`tre de Compton sur la ligne de vise´e : y) est inde´pendant du redshift de l’amas
diffusant. Cette proprie´te´ rend l’effet SZ tre`s inte´ressant pour les observations d’amas
lointains. Un amas re´solu sera bien de´tecte´ a` grand redshift. L’effet ge´ome´trique de
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la diminution de la taille angulaire de l’amas avec le redshift associe´ au fait que les
expe´riences n’ont pas une re´solution angulaire infinie fait que les amas lointains ne
seront ne´anmoins pas observables. Cependant on s’attend a` observer plus facilement
des amas lointains en SZ qu’en X.
Il est inte´ressant de calculer le parame`tre de Compton d’un amas inte´gre´ sur












le terme Tene se re´ve`le eˆtre la pression de l’amas au point r. Dans l’hypothe`se d’amas






et on constate alors que le parame`tre de Compton Y est directement proportionnel









ou` µ est le poids mole´culaire moyen qui de´pend de la composition du gaz, par
exemple pour un amas compose´ de 75% d’hydroge`ne et 25% d’he´lium on a µ ∼ 0.6.
mp est la masse du proton, Da la distance angulaire et Mgaz la masse du gaz dans


















L’effet SZ se trouve eˆtre une excellente sonde pour mesurer l’e´nergie totale des amas.
On peut imaginer qu’il devienne possible de de´terminer avec pre´cision les limites d’un
amas et donc d’estimer correctement sa masse connaissant son redshift : le parame`tre
de Compton integre´ est un traceur de la masse totale de l’amas, inde´pendamment du
profil de densite´ de celui-ci. C’est un point fort du SZ par rapport aux observations




La relation entre flux total X et masse est beaucoup plus complexe qu’avec l’effet
SZ.
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2.5 Amas de galaxies et cosmologie
L’e´tude des amas est un outil clef pour la compre´hension de l’histoire de l’univers
au meˆme titre que l’e´tude des anisotropies primaires du CMB ou que les observations
de supernovae de type Ia. Ces trois domaines sont comple´mentaires et apportent
chacun un e´clairage diffe´rent sur la forme de l’univers, son contenu et son e´volution.
Me´thode directe On peut, a` partir de la mesure du rapport masse-luminosite´
M
L
dans les amas et en les comparant a` une mesure moyenne pour l’univers, estimer
la valeur de ΩM . Carlberg et al. (1996) donnent la valeur suivante : ΩM = 0, 24 ±
0, 05± 0, 09 avec ses erreurs statistiques (1σ) et syste´matiques. Une autre me´thode
consiste a` calculer la fraction de baryons dans l’amas, en utilisant des observations
X pour estimer la masse des baryons et une me´thode pour estimer la masse totale
(dispersion de vitesse, lentille gravitationnelle, ou meˆme observation en X, via un
mode`le d’e´quilibre hydrostatique), pour en tirer la valeur de ΩM en supposant la
valeur de Ωb connue (nucle´osynthe`se primordiale) (Mathiesen et al., 1999), (Roussel
et al., 2000), (Grego et al., 2001). Une revue des me´thodes utilise´es pour contraindre
ΩM a` partir des amas est donne´e dans Bahcall et al. (1999).
Fonction de corre´lation a` deux points L’observation en X des amas par les
expe´riences en cours permet d’estimer la fonction de corre´lation a` deux points ac-
tuelle. Cette fonction de corre´lation apporte des informations sur l’amplitude et la
forme du spectre de puissance des fluctuations de densite´ aux e´chelles des amas
(' 10 Mpc). Ce spectre est une donne´e importante pour la cosmologie car c’est une
quantite´ fondamentale pour caracte´riser les sce´narios de formation des structures.
Par ailleurs cette mesure apporte des informations, non seulement sur la forme des
fluctuations de densite´ mais aussi sur leur origine, ce qui est en rapport avec la na-
ture de la matie`re sombre. L’e´volution de la fonction de corre´lation en fonction du
redshift est aussi a` l’e´tude (Arnouts et al., 2002), (Diaferio et al., 2003), (Mei and
Bartlett, 2003). Les amas sont des structures privile´gie´es pour ces e´tudes : le lien
entre leur luminosite´, X ou SZ, et leur masse est directe alors que pour les galaxies
ce lien passe par la physique stellaire. Cependant des sondages comme le 2dF et
SDSS avec plus de 250.000 galaxies observe´es contiennent une information tre`s riche
sur la cosmologie via la mesure du spectre de puissance de densite´.
Dans cette the`se, nous n’e´tudions pas la fonction de corre´lation. Nous nous li-
mitons a` l’e´tude des comptages d’amas. Nous e´tudions ces comptages en fonction
de la luminosite´ SZ et du redshift des amas. Je de´taille ce point dans le paragraphe
suivant.
Comptages d’amas La mesure de la distribution des amas en fonction du redshift
est une donne´e importante pour la cosmologie et notamment pour la mesure de ΩM
(Barbosa et al., 1996), (Blanchard and Bartlett, 1998). L’abondance des amas de
galaxies en fonction de leur masse M et de leur redshift z est directement relie´e a` la
fonction de masse elle meˆme de´pendante des parame`tres cosmologiques. L’abondance
des amas de galaxies est ainsi fonction de plusieurs parame`tres.
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– Tout d’abord les parame`tres cosmologiques donnant le cadre ge´ne´ral de l’ex-
pansion de l’univers : ΩM , la densite´ de matie`re, ΩΛ la constante cosmologique,
Ωb la densite´ de baryons, h la constante de Hubble, etc.
– Ensuite les parame`tres lie´s a` la formation des structures : σ8, la normalisation
du spectre de puissance, n la pente du spectre de puissance primordial, et la
mode´lisation de la fonction de masse (Press & Schechter, Sheth & Tormen,
Jenkins & al., etc.).
– Enfin les parame`tres de la physique tardive des amas lie´s aux mode`les de´crivant
l’e´quilibre thermique des amas : principalement T?, la normalisation de la re-
lation masse-tempe´rature et fg la fraction de gaz dans l’amas.
L’effet SZ est une sonde puissante donnant une approche diffe´rente et comple´mentaire
de l’observation en X ou optique des amas de galaxies. En effet les expe´riences de
plus en plus performantes permettront d’apporter beaucoup d’information sur la
cosmologie quand on sait que l’effet SZ permet de de´tecter des amas dans une large
gamme de redshift et donc de sonder le passe´ de l’univers. Nous verrons que dans le
cadre des observations SZ, ou` l’on n’a pas acce`s directement a` la masse des amas,
les parame`tres de physique tardive ont une importance capitale (Battye and Weller,
2003) pour relier correctement la mesure de la distribution des amas a` la cosmologie.
En effet la luminosite´ SZ est directement relie´e a` la tempe´rature de l’amas elle meˆme
lie´e a` sa masse par une relation faisant intervenir le parame`tre T? (2.4). L’e´tude des
possibilite´s des observations SZ grand champ pour contraindre la cosmologie via
l’abondance des amas est faite en de´tail dans le chapitre 7 de cette the`se.
Etant donne´e la qualite´ des mesures des anisotropies primaires du CMB (po-
larise´s et non polarise´s) pour contraindre les parame`tres cosmologiques, associe´es
aux observations de supernovae Ia, on peut prendre comme a priori connu les pa-
rame`tres cosmologiques. Je pre´sente dans le chapitre suivant une revue rapide des
diffe´rents sondages SZ et plus ge´ne´ralement des sondages de grandes structures, en
cours de prise de donne´es ou en cours d’e´laboration. Ces grands sondages d’amas
en SZ permettront de contraindre statistiquement les parame`tres concernant la phy-
sique tardive des amas comme le chauffage du gaz (ou` les galaxies et meˆme les
e´toiles jouent un roˆle) : a` travers son amplitude, sa variation avec le redshift ou en-
core le type d’e´quilibre thermique pre´sent dans l’amas. Ces sondages associe´s a` des
observations pointe´es a` haute re´solution multi-longueurs d’onde (SZ, X, optique,
Weak-Lensing) permettront de comprendre la formation des structures depuis les
amas jusqu’aux e´toiles qui les composent, et les phe´nome`nes responsables du chauf-
fage du gaz. Dans un amas, des objets astrophysiques de tailles diverses sont lie´s
et inteargissent : les amas sont a` la limite entre la cosmologie et l’astrophysique et
“subissent” les influences de ces deux contextes.
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3.1 Contexte
Ce chapitre introduit le contexte de l’expe´rience Olimpo en pre´sentant, d’une
manie`re ge´ne´rale les expe´riences SZ en cours et a` venir et d’autre part en propo-
sant une revue rapide des sondages d’amas multi-longueurs d’onde. Dans un second
temps je pre´sente les caracte´ristiques de l’expe´rience Olimpo utiles a` la construction
du mode`le statistique de l’instrument pre´sente´ dans les chapitres 4 et 5.
L’expe´rience Olimpo fait partie de la troisie`me ge´ne´ration d’expe´riences ayant
pour objectif l’observation du CMB. Apre`s les premie`res observations du CMB,
de ses anisotropies puis la mesure des premiers pics du spectre de puissance, les
expe´riences actuelles cherchent a` observer, soit le spectre de puissance a` haute
re´solution angulaire, et/ou a` mesurer la polarisation du CMB. Graˆce a` la sensi-
bilite´ des de´tecteurs mis en place, ces expe´riences de troisie`me ge´ne´ration ont aussi
comme objectif scientifique l’e´tude des avant-plan du CMB, dont les amas de galaxies
observe´s par effet Sunyaev-Zel’dovitch.
Une revue des premie`res observations SZ sur des amas pointe´s est propose´e dans
Carlstrom et al. (2001) notamment les expe´riences du Ryle Telescope, OVRO, BIMA,
SuZIE, ACBAR, CBI. Le tableau 3.1.1 illustre les principaux sondages SZ en cours
ou a` venir. La premie`re se´rie concerne les expe´riences a` haute re´solution pour les
observations d’amas pointe´s, la seconde se´rie pre´sente les expe´riences visant aussi
des observations grand champ. On peut trouver plus de renseignements sur ces
expe´riences sur leurs sites web respectifs.
La prochaine ge´ne´ration d’instruments d’observation des amas par effet SZ per-
mettra d’effectuer des comptages d’amas en fonction du redshift sur de grandes sur-
faces du ciel. Les sondages SZ comme ceux d’Olimpo, d’APEX, de Planck, combinant
une bonne re´solution angulaire, un champ large (> 100 deg2) et une bonne sensibilite´
permettront de de´tecter plus de 1000 amas a` des redshifts inte´ressants pour effectuer
des comptages N(z). Aujourd’hui, en X, les expe´riences comme Chandra ou XMM
ne sont pas adapte´es : leur objectif est l’observation pointe´e d’amas proches. Ce-
pendant, des travaux sont en cours pour e´tudier avec XMM-LSS un catalogue d’au
moins cinquante amas avec un suivi redshift (z < 1.2). Le tableau 3.1.2 donne un
re´capitulatif (non exhaustif) des diffe´rentes expe´riences de sondage multi-longueurs
d’ondes d’amas.
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Fig. 3.1.1 – Tableau, non exhaustif, de diffe´rents sondages SZ pre´sents et a` venir.
Les caracte´ristiques sont donne´es a` titre indicatif et sont susceptibles de varier.
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Fig. 3.1.2 – Re´capitulatif des sondage d’amas grand champ en optique, X, SZ et
weak-shear.
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3.2 L’instrument Olimpo
Olimpo est une collaboration Europe´enne constitue´e en grande majorite´ de la-
boratoires Italiens. La collaboration s’e´tend au laboratoire Anglais de Cardiff et aux
laboratoires francais : Dapnia/SPP au CEA et CSNSM d’Orsay. On peut trouver
des informations sur l’expe´rience dans Masi et al. (2003b) et Masi et al. (2003a).
L’expe´rience Olimpo a 3 objectifs scientifiques majeurs :
– la de´termination du spectre primordial de puissance des anisotropies du CMB.
– l’observation des amas de galaxies par effet SZ : deux types d’observations
seront re´alise´es. Tout d’abord des observations pointe´es vers les amas proches
afin de sonder leur structure interne, ensuite une observation “grand champ”
afin de cartographier les amas lointains.
– l’observation des galaxies infrarouges : ce sont des sources d’avant-plan relati-
vement lointaines (z < 1), e´mettant dans le domaine millime´trique.
C’est le domaine des observations SZ “grand champ” qui m’inte´resse et qui est
expose´ ici. Nous espe´rons qu’Olimpo effectuera son premier vol de test en de´cembre
2005 avec une couverture du ciel de l’ordre de 25 deg2, le vol scientifique e´tant
pre´vu courant 2006 avec une couverture de 300 deg2. L’instrument Olimpo est en
grande partie extrapole´ de l’expe´rience Boomerang. C’est une expe´rience embarque´e
en ballon stratosphe´rique, optimise´e pour un vol longue dure´e de 10 jours. La figure
3.2.1 montre la nacelle, le syste`me optique chaud et le cryostat.
3.2.1 Telescope
La nacelle de 1.5 tonnes est emporte´e par un ballon d’he´lium a` 40 km d’altitude.
Le syste`me optique est constitue´ d’un miroir primaire de 2.6m de diame`tre permet-
tant une re´solution spatiale de 3′ a` 143 GHz. Le miroir secondaire est porte´ par un
re´seau de cables en kevlar de faible section. La partie froide de l’optique comprend
un miroir Lyot stop permettant d’uniformiser le faisceau avant son entre´e dans les
de´tecteurs et de limiter les effets de bords de l’optique chaude.
3.2.2 Cryostat
Le cryostat utilise´ est celui de BOOMERanG qui a prouve´ ses bonnes perfor-
mances pour un vol de longue dure´e a` la tempe´rature de 0.3 K (Masi et al., 1999).
Le volume disponible pour le syste`me optique froid et les de´tecteurs est de 50 l. La
figure 3.2.2 montre le syste`me optique froid et l’inte´rieur du cryostat.
3.2.3 Bolome`tres
Les de´tecteurs sont place´s au foyer du syste`me optique. Chacun est une matrice de
bolome`tres refroidie a` 300 mK. Ils sont conc¸us pour l’observation du ciel aux quatre
fre´quences optiques suivantes : 143, 217, 385 et 600 GHz. Pour donner un ordre de
grandeur, Olimpo sera sensible a` des variations de tempe´rature de l’ordre de 15µK
a` 143 GHz dans le lobe d’observation. On espe`re que la bande passante optique soit
de type “top hat”, de largeur 30 GHz inde´pendante de la fre´quence. Cette largeur de
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Fig. 3.2.1 – Sche´ma et photo d’Olimpo. On distingue sur le sche´ma : l’optique
chaude (miroir primaire et secondaire), la me´canique de pointage du ballon et la
nacelle, et le cryostat derrie`re le miroir primaire. La photo montre principalement
la nacelle, les miroirs primaire et secondaire porte´s par les bras en kevlar de faible
section.
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Fig. 3.2.2 – Sche´ma du cryostat d’Olimpo, adapte´ de celui de BOOMERanG. L’op-
tique froide y est figure´e.
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Bande ν [ GHz] 143 217 385 600
Largeur de bande ∆ν 30 30 30 30
N bolome`tres 19 19 19 19
FWHM [ arcmin] 3 2 2 2
Noise level [µKs1/2] 150 200 500 5000
Tab. 3.1 – Caracte´ristiques attendues pour l’expe´rience Olimpo.
bande est obtenue par la pre´sence de coˆnes et de filtres optiques limitant la bande
passante de l’optique. Les de´tecteurs sont e´claire´s par deux divisions successives du
front d’onde graˆce a` des lames semi-re´fle´chissantes, ceci est visible sur le sche´ma
3.2.2.
Le tableau 3.1 re´sume les caracte´ristiques d’Olimpo.
3.2.4 Syste`me de pointage
Le syste`me de pointage (ACS pour Attitude Control System) est base´ sur un scan
azimuthal rapide du ciel (comme dans BOOMERanG). Ce syste`me a` deux roˆles :
– diriger le pointage graˆce a` des moteurs de pre´cision,
– mesurer pre´cisement cette direction afin de permettre une reconstruction du
pointage une fois le vol termine´.
Les instruments permettant de reconstruire ce pointage sont : un syste`me de GPS
differentiel et un gyroscope. Une camera CCD embarque´e fournira les pointages
d’e´toiles brillantes dans le champ et dont les positions sont bien connues pour
l’e´talonnage du syste`me. Avec ce syste`me la pre´cision de pointage attendue est
meilleure que la minute d’arc.
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3.3 Comparaison avec APEX et Planck
Les expe´riences Olimpo, APEX et Planck, ont les meˆmes objectifs scientifiques
et, bien que n’ayant pas les meˆmes strate´gies d’observation, utilisent des matrices
de bolome`tres. Ces trois expe´riences seront ope´rationnelles entre 2006 et 2008. La
figure 3.3.1 montre les deux expe´riences APEX et Planck.
Fig. 3.3.1 – Photo et sche´ma des expe´riences APEX (gauche) et Planck (droite).
– APEX est une expe´rience au sol, situe´e au nord du Chili sur le plateau d’Ata-
cama. Elle met en oeuvre une antenne de 12 m de diame`tre. Cette antenne
permet d’atteindre une re´solution de 0.7′′. Le bruit atmosphe´rique limite les
observations aux fre´quences 143 et 217 GHz. A ces fre´quences, l’encombrement
n’e´tant pas un facteur limitant, la came´ra ASZCA (APEX-SZ) de´veloppe´e a`
Berkeley, comportera 300 bolome`tres re´partis entre les deux fre´quences. Le
choix des fre´quences est encore en discussion. La re´solution spatiale tre`s bonne
limite la taille du sondage et ont peut espe´rer en deux ans observer 170 deg2
du ciel.
– Olimpo suit une autre approche. C’est une expe´rience ballon qui observera le
ciel dans quatres bandes de fre´quences (143, 217, 385 et 600 GHz). Le te´lescope
de 2.6 m de diame`tre limite la re´solution angulaire a` deux minutes d’arc pour
les 3 fre´quences les plus hautes et 3.5′′ pour la fre´quence la plus basse. Olimpo
observera 300 deg2 du ciel en 10 jours.
– Planck est une expe´rience satellite. L’expe´rience, non contamine´e par l’at-
mosphe`re, observera le ciel dans dix bandes de fre´quence couvrant la gamme
90−800 GHz avec une sensibilite´ excellente. La taille de l’antenne (moins d’un
me`tre) limite la re´solution angulaire a` cinq minutes d’arc au mieux. Planck
observera, en un an, l’ensemble du ciel conduisant au plus grand catalogue
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d’amas SZ disponible.
Ces trois expe´rience, aux caracte´ristiques diffe´rentes permettront des observations
SZ comple´mentaires : d’un sondage plein ciel a` des observations pointe´s d’amas a`
haute re´solution.
Le tableau de la figure 3.3.2 pre´sente les caracte´ristiques utiles aux observations
SZ de ces trois expe´riences. La simulation pre´sente´e dans la seconde partie de ce
Fig. 3.3.2 – Tableau illustrant les diffe´rentes caracte´ristiques instrumentales des
prochaines observations d’amas SZ grand champ, Olimpo, APEX et Planck.
manuscrit (chapitre 4) permet de simuler des observations types de ces trois ins-
truments. Un re´sultat pre´liminaire, pre´sente´ en conclusion de ce manuscrit, montre
que dans l’expe´rience APEX, l’absence de haute fre´quence obligera a` de´velopper
des algorithmes spe´cifiques pour distinguer les sources ponctuelles infrarouges des
amas SZ. Dans le cas de Planck et d’Olimpo, comme je le pre´sente dans le chapitre
5, les algorithmes de se´paration en composantes permettent d’e´liminer ces sources
ponctuelles contaminantes.
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Les sondages SZ : effets de
se´lection et cosmologie
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Dans les prochaines anne´es, une nouvelle ge´ne´ration d’instruments de´die´s, base´s
sur des grandes came´ras de bolome`tres (de plusieurs dizaines a` plusieurs centaines
de de´tecteurs) fourniront des observations SZ permettant la de´tection de plusieurs
centaines d’amas de galaxies lointains. Parmis ces expe´riences on peut citer : APEX1,
ACT2, BOLOCAM3, OLIMPO (Masi et al., 2003) qui observeront quelques centaines
de degre´s carre´s. Par ailleurs le satellite Planck (Lamarre et al., 2004), lance´ en
2007, fournira un catalogue d’amas plein ciel jusqu’a` des redshifts plus grands que
1. De plus la nouvelle ge´ne´ration d’interferome`tres sera aussi en activite´ avec les
expe´riences AMI4, AMiBA5 et SZA6.
L’inte´reˆt des observations SZ pour e´tudier la cosmologie provient des proprie´te´s
de l’effet SZ. La constance de la brillance de surface avec la distance, rendant cet
effet inde´pendant du redshift de l’amas observe´, et la mesure directe de l’e´nergie
thermique de l’amas, devrait permettre de mesurer la fonction de masse des amas
lointains. Par ailleurs des observations combine´es SZ, X et par cisaillement gravita-
tionnel permettront de limiter les erreurs syste´matiques, importantes pour ce type
de sondage, et de comprendre statistiquement la physique interne des amas. Cette
physique interne doit eˆtre bien comprise pour que la mesure des abondances d’amas
de galaxies soit une sonde cosmologique compe´titive, en terme de contraintes, avec
les observations du CMB ou des supernovae de type Ia. La distribution des amas de
galaxies en fontion du redshift est en effet sensible aux parame`tres cosmologiques σ8
et ΩM , mais aussi au parame`tre effectif de chauffage du gaz intra-amas T?.
La figure ci-dessous (reproduction de la figure 4.5.1) pre´sente le ciel millime´trique
tel qu’attendu pour ces prochains sondages. Les cartes font 10 degre´s de coˆte´ et sont
tire´es de simulation du ciel millime´trique observe´ par Olimpo. On constate sur cette
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dominent l’e´mission. Aux plus hautes fre´quences (385 et 600 GHz) ce sont les avant
plans et les sources ponctuelles qui dominent l’e´mission. Qu’en est-il des amas SZ ?
L’observation de ces quatre cartes sugge`re deux points importants :
1. tout d’abord qu’il est ne´cessaire de de´velopper des algorithmes de´die´s pour
de´tecter les amas de galaxies par effet SZ,
2. ensuite qu’on doit se poser la question des amas qui seront effectivement
de´tectables dans de telles conditions d’observation ?
Re´pondre a` cette question c’est e´tudier les effets de se´lection des sondages SZ. Melin
et al. (2005) a pre´sente´ une premie`re e´tude des effets de se´lection des observations
SZ en grand champ qui se re´ve`lent complexes.
Dans cette seconde partie je pre´sente la chaˆıne d’outils que nous avons mis en
place pour e´tudier ces effets de se´lection, et notamment leur impact sur l’estimation
des parame`tres cosmologiques. Le sche´ma suivant pre´sente les diffe´rents e´le´ments de
cette chaˆıne. La de´marche est la suivante :
1. par simulation on se place dans le cadre d’un mode`le cosmologique,
2. via les mode`les de formation de structure on peut pre´dire un catalogue vrai
d’amas dans l’angle solide de l’observation,
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3. l’observation du ciel millime´trique fait intervenir des contaminants astro-
physiques introduits dans la simulation,
4. le ciel millime´trique est observe´ par un instrument posse´dant ses propres
caracte´ristiques et imperfections qui sont simule´es,
5. enfin les amas sont isole´s graˆce a` des algorithmes de de´tection qui pre´sentent
eux aussi des imperfections.
Le catalogue de sources de´tecte´es est compare´ dans une boucle Monte-Carlo au
catalogue d’amas vrai issu de la cosmologie. Les effets de se´lection quantifient les
“de´formations” existantes entre les deux catalogues.
Mon travail a consiste´ en la mise au point de cette boucle Monte-Carlo, en la
construction d’un mode`le pour les effets de se´lection, et enfin, en l’utilisation de ce
mode`le pour e´tudier l’impact des effets de se´lection sur l’estimation des parame`tres
cosmologiques.
Dans les chapitres suivants je pre´sente la simulation de ciel millime´trique de´veloppe´e
au laboratoire (chapitre 4) permettant de prendre en compte les contaminants
astrophysiques principaux et les effets instrumentaux d’observation. Dans le cha-
pitre suivant (chapitre 5) je pre´sente la me´thode de de´tection d’amas de galaxies
de´veloppe´e en collaboration avec le service d’astrophysique SAp du Dapnia (Pires
et al., 2005). Une fois les e´le´ments de la boucle Monte-Carlo introduits, le chapitre
suivant (chapitre 6) pre´sente les effets de se´lection de ces sondages et le mode`le
qui en est fait, tandis que le dernier chapitre (chapitre 7) montre l’utilisation de ce
mode`le d’observation comme estimateur des parame`tres cosmologiques (Juin et al.,
2005).
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4.1 Le ciel sub-millime´trique
La simulation pre´sente´e ici a plusieurs objectifs :
1. Reproduire les cartes du ciel observe´es aux fre´quences des prochaines expe´riences
d’observation du CMB : Olimpo, APEX, Planck. Ces expe´riences ayant toutes
pour objectif scientifique l’observation de l’effet SZ elles incluent presque toutes
les fre´quences suivantes : 143, 217, 385 et 600 GHz adapte´es a` son observation.
Nous nous inte´resserons plus particulie`rement aux e´missivite´s des diverses com-
posantes e´mettant a` ces fre´quences.
2. Inclure les principaux effets instrumentaux d’observation : bruit de mesure,
nombre de de´tecteurs, lobe d’antenne, largeur, nombre et fre´quence centrale
des diverses bandes optiques, etc.
Le crite`re qui a oriente´ nos choix d’algorithmes de simulation est la rapidite´ de
calcul. Nous voulons pouvoir rapidement simuler une observation typique pour un
instrument afin de calculer sa fonction de se´lection dans une boucle Monte-Carlo.
Dans la suite du chapitre je pre´sente d’abord, les diffe´rents me´thodes et mode`les
que nous avons utilise´s pour simuler les diffe´rents phe´nome`nes astrophysiques. En-
suite je rassemble les informations concernant les diffe´rents spectres d’emissivite´ de
ces composantes qui permettent d’aboutir aux cartes du ciel qu’observera l’instru-
ment. Enfin je pre´sente le mode`le d’instrument que nous avons utilise´. Les figures
4.1.1 et 4.5.1 sont le re´sultat d’une simulation d’observation typique de l’expe´rience
Olimpo obtenue en moins de deux minutes.
Dans la bande du spectre comprise entre 100 et 600 GHz les composantes les plus
brillantes du ciel sont :
– le CMB provenant de la couche de dernie`re diffusion (voir chapitre 1),
– les galaxies a` travers leur rayonnement infrarouge (IR) et submillime´trique,
– la poussie`re galactique : la poussie`re chaude de la Voie-Lacte´e e´met dans les
longueurs d’ondes millime´trique. Olimpo pointera hors du plan galactique ou`
ce rayonnement est important a` ces fre´quences.
– Parmi ces diffe´rentes e´missions les amas de galaxies sont observables graˆce a`
l’effet SZ (voir chapitre 2).
Nous avons simule´ des cartes de ces diffe´rentes e´missions, observables dans le do-
maine millime´trique, dans le cadre de mode`les cosmologiques et de formation de
structures donne´s. Les cartes simule´es peuvent s’e´crire sous la forme :
Sphys(~x; ~P )
avec
phys = CMB, SZ, IR, Dust
ou` ~x est la direction observe´e dans le ciel et ~P l’ensemble des parame`tres des mode`les
mis en jeu. Pour chacune des composantes simule´es j’introduirai les observations qui
ont guide´ le choix du mode`le utilise´, la physique mise en jeu et j’expliciterai le mode`le
lui-meˆme.
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Fig. 4.1.1 – Les quatre phe´nome`nes physiques principaux simule´s e´mettant entre
100 et 600 GHz. De haut en bas et de gauche a` droite : le CMB en µK, l’effet SZ
sans unite´ (parame`tre de Compton), les galaxies infrarouges en Jy a` 350 GHz et la
poussie`re galactique en MJ/Sr a` 100µm. Les abscisses et ordonne´es sont donne´es
en degre´s.
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
78 Simulation d’observation
4.2 Les cartes d’effet SZ thermique
La simulation de cartes d’effet SZ passe dans un premier temps par la simulation
des processus de formation des amas. Comme nous l’avons de´crit dans le chapitre
2 il existe deux approches pour simuler la formation de structures massives : les
simulations a` N-corps (Jenkins et al., 2001), (Evrard et al., 2002) ou les simulations
semi-analytiques (Bouchet et al., 1995), (Aghanim et al., 2001), (Kneissl et al., 2001).
Le travail de the`se de J.-B. Melin a conduit a` la mise en place d’une simulation
semi-analytique sur laquelle je reviendrai au cours de ce chapitre. Elle est de´crite
dans Melin et al. (2005) et Melin (2004). Les premie`res ont l’avantage d’eˆtre plus
re´alistes et reproduisent correctement les corre´lations entre structures. Cependant
elles sont extreˆmement couˆteuses en temps de calcul et l’introduction de la physique
baryonique dans les simulations “hydrodynamiques” est encore difficile. Les secondes
forment la base de la me´thode que nous choisissons ici. Elles permettent d’obtenir
rapidement les fonctions de masse des structures et, moyennant des mode`les de la
physique tardive de´crivant l’e´tat d’e´quilibre des amas, elles permettent de produire
des cartes de la matie`re sombre ou de la matie`re baryonique. L’inconve´nient est que
les effets de corre´lation entre structures ne sont pas naturellement pre´sents.
Pour atteindre notre objectif qui est de simuler la fonction de se´lection d’un
instrument et de la chaine de de´tection d’amas (chapitres 6 et 5) utilise´e, il faut
pouvoir effectuer rapidement ces simulations de cartes d’amas. Cela nous conduit a`
pre´ferer une me´thode semi-analytique base´e sur l’utilisation des diffe´rents mode`les
de´crits ci-dessus. Tous les programmes sont e´crits en C++, permettant des calculs
en paralle`le sur n’importe quelle ferme de PC.
La simulation des cartes SZ suit les e´tapes suivantes :
1. choix de mode`les : cosmologique, de formation de structures et de physique
d’e´quilibre de l’amas,
2. calcul de la distribution the´orique des amas en fonction de leurs masse et
redshift, puis calcul de cette distribution en terme d’observables pertinentes :
parame`tre de Compton integre´ et redshift,
3. tirage ale´atoire d’un catalogue d’amas a` partir de cette distribution the´orique,
4. placement des amas sur la carte et calcul des cartes individuelles des amas a`
partir de leur profil de densite´.
La figure 4.2.1 donne un exemple pour trois zooms de cartes SZ simule´es.
4.2.1 Description des mode`les utilise´s
La me´thode semi-analytique utilise´e ici pour la simulation de ces cartes se base
sur le formalisme de la fonction de masse pour pre´dire la distribution des amas en
fonction de leur masse et de leur redshift. Ce formalisme a e´te´ de´crit dans la section
2.3. Ce mode`le de´pend des parame`tres cosmologiques de l’univers dans lequel les
structures e´voluent. La structure interne des amas est de´crite par d’autres mode`les :
de chauffage du gaz, d’e´quilibre thermique, etc. (voir le chapitre 2).
Les cartes pre´sente´es dans ce chapitre sont calcule´es a` partir du mode`le cosmo-
logique et de formation de structures ~P pre´sente´ dans le tableau 4.1.
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Fig. 4.2.1 – Exemple de cartes simule´es d’amas de galaxies observe´s par effet SZ.
Les grandeurs repre´sente´es sur la carte sont sans unite´. La grandeur donne´e est le
parame`tre de Compton y sur la ligne de vise´e. Les abscisses et ordonne´es sont en
degre´s. La re´solution de ces cartes est de 6400 pixels/deg2.
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Ωtot Ωb ΩΛ ΩDM h ns σ8 fmasse T? fg
1 0.04 0.7 0.26 0.7 1 1.0 S. & T. 1.6 0.9 Ωb/Ωm
Tab. 4.1 – Cosmologie utilise´e pour la ge´ne´ration des cartes pre´sente´es dans cette
section et dans le chapitre 5. Ωtot est la densite´ totale de l’univers, Ωb est la densite´
de baryons, ΩΛ est la densite´ du vide, ΩDM est la densite´ de matie`re noire, h est
la constante re´duite de Hubble, ns est l’indice spectral du spectre primordial de
puissance, σ8 est la normalisation de ce spectre calcule´e sur une e´chelle de 8 Mpc,
fmasse est la fonction de masse utilise´e pour le calcul de l’abondance des amas, T? est
la normalisation de la relation masse-tempe´rature dans les amas, et fg est la fraction
de gaz dans les amas. Ces diffe´rents parame`tres sont pre´sente´s dans les chapitres 1
et 2.
Notre simulation calcule l’effet SZ thermique car la sensibilite´ des prochaines
expe´riences ne permet pas de mesurer les autres effets SZ dans les sondages grand
champ (voir 2.4). Pour cela nous devons nous donner des mode`les de physique
de´crivant l’e´tat d’e´quilibre des amas afin d’en de´duire leur structure interne. Nous
utilisons les mode`les de´crits dans le chapitre 2. Les satellites XMM et Chandra ont
montre´ que la structure des amas est complexe, leur forme est le plus souvent ellip-
tique, et qu’ils comportent des sous-structures. Le coeur est ge´ne´ralement plus froid
que la partie externe (voir l’introduction du chapitre 2). Notre simulation suppose
les amas elliptiques et isothermes. La notion d’ellipticite´ intervient dans l’utilisation
de la fonction de masse de Sheth et Tormen et dans l’introduction du profil de den-
site´ des amas. Un tel mode`le ne prend pas en compte les sous-structures pre´sentes
dans les amas. Cependant celles-ci seront difficilement observables sur les amas loin-
tains (ceux qui nous inte´ressent dans les sondages grand champ) avec les re´solutions
angulaires des futures expe´riences, qui est de l’ordre de la minute d’arc. Par ailleurs
l’hypothe`se d’amas isothermes est bien ve´rifie´e pour la re´gion entre le rayon de coeur
et le rayon viriel, zone ou l’effet SZ est significatif et ou` il prend tout son intereˆt, car
comple´mentaire des observations X peu sensibles dans ces re´gions de faible densite´
e´lectronique. Ces deux hypothe`ses simplificatrices restent inte´ressantes car, dans le
cadre d’e´tudes statistiques, elles permettent de pre´dire des lois d’e´chelles ve´rifie´es,
en moyenne, sur une large gamme d’amas.
4.2.2 Calcul des distributions the´oriques simule´es
On se place dans le cadre cosmologique donne´ par le tableau 4.1. En utilisant
la fonction de masse de Sheth & Tormen de´crite dans la section 2.3 qui donne la
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ou` A = 0, 3222, a = 0, 707 et p = 0, 3. νc = δc/σ(z,M) avec δc le contraste line´aire
de densite´ ne´cessaire a` l’effondrement de la masse M . σ(z,M) est l’e´cart-type au
redshift z de la distribution des perturbations de densite´ pour l’e´chelle de masse
M . Son calcul est donne´ dans la section 2.2.1 du chapitre 2. On peut calculer cette
distribution en fonction des observables SZ, flux de Compton integre´ Y et taille
apparente θ de la structure :
dN
dθdY dΩ
(θ, Y ; ~P )
On verra au chapitre 6 que l’observable “taille apparente” θ est peu exploitable car
difficilement mesurable. Par ailleurs cette quantite´ est difficile a` relier a` une grandeur
physique intrinse`que aux amas. Dans notre simulation elle devrait correspondre au
rayon viriel apparent, mais d’une part les zones externes des amas, de faible brillance,
sont noye´es dans le bruit et donc estimer cette taille et son lien re´el avec le rayon
viriel est une taˆche extreˆmement difficile, et d’autre part le rayon viriel est une
grandeur mal comprise de la physique des amas qui, de surcroˆıt, de´pend du choix du
contraste de densite´ line´aire ∆c. Parvenir a` reconstruire la taille des amas constitue
un travail de photome´trie complexe que je n’aborde pas dans cette the`se (des pistes
sont donne´es dans le chapitre 6). On calculera donc en pratique la distribution
simule´e des amas en redshift z et flux Compton Y :
dN
dzdY dΩ
(z, Y ; ~P )
C’est un choix que nous faisons ici de ne pas tenir compte de la taille apparente des
amas mais plutot de choisir comme grandeurs observables le flux des amas et leur
redshift. Cette approche ne´cessitera, pour les prochaines expe´riences SZ d’avoir un
suivi permettant de connaˆıtre le redshift des amas de´tecte´s. L’impact de ces mesures
de redshift comple´mentaires au sondage SZ est e´tudie´e au chapitre 7. En pratique on
calcule le nombre d’amas dans une gamme de redshift donne´e et ayant un parame`tre










(z, Y ; ~P )dY dz
La valeur de Ymin de´pend des caracte´ristiques de l’instrument conside´re´. Je revien-
drai sur ces valeurs au chapitre 6. A` partir de cette distribution the´orique on tire,
selon une statistique de Poisson, un nombre d’amas observe´s dans l’angle solide du
sondage :
No = Poisson(N) ∗ Ωsondage
On ge´ne`re ensuite l’ensemble du catalogue en tirant les quantite´s z et Y selon la
distribution the´orique pre´ce´dente par une me´thode simple d’acceptance-rejection a`
deux dimensions. La figure 4.2.2 montre un exemple de catalogue produit de cette
manie`re. Ce catalogue contient les diffe´rentes informations physiques : parame`tre
de Compton inte´gre´ Y , rayon de coeur Rc des amas, tempe´rature e´lectronique Te,
masse M , redshift z, rayon viriel Rv.
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Fig. 4.2.2 – Exemple de ge´ne´ration d’un catalogue d’amas. Le nombre d’amas est
donne´ par bin de redshift et de parame`tre de compton integre´ pour un total de 17704
amas ge´ne´re´s sur 400 deg2. Les contours donnent l’abondance the´orique dN
dzdY
(z, Y >
Ymin) tandis que le nuage de points repre´sente la ge´ne´ration ale´atoire du catalogue.
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Ces grandeurs physiques sont calcule´es graˆce aux relations pre´sente´es a` la section













ou` ∆c est de´fini comme e´tant la sur-densite´ moyenne non-line´aire a` l’inte´rieur du
rayon viriel pre´sente´ a` la section 2.2.1. Sa valeur de´pend faiblement de la cosmologie
et du redshift. Dans un univers de type Einstein-de Siter son calcul analytique est
possible et donne ∆c = 18pi
2. La grandeur E2 = Ωm(1 = z)
3 + ΩΛ + Ωk(1 + z)
2 est
de´finie au chapitre 1.
Le parame`tre de Compton integre´ des amas est calcule´ a` partir de la masse et












En suivant l’approche de Ma and Fry (2000), nous choisissons dans notre simu-
lation rv = r200 : le rayon viriel est le rayon incluant une surdensite´ valant 200 fois











4.2.3 Calcul de la carte
Pour la cre´ation de cartes, le catalogue de´crit ci-dessus est enrichi de nouvelles
informations :
1. les positions des amas dans le champ observe´,
2. les parame`tres du profil beta permettant de de´crire la densite´ e´lectronique
intra-amas,
3. les ellipticite´s des amas et l’orientation de leur grand axe.
Positionnement des amas. Dans la simulation que nous utilisons, semi-analytique,
la position des amas sur la carte est tire´e uniformement dans l’angle solide du champ
observe´. Nous n’introduisons pas de corre´lation entre les positions des amas.
Profil beta. Les mode`les pre´ce´dents permettent de de´crire les grandeurs physiques
“inte´grales” de l’amas : masse totale, parame`tre de Compton integre´, tempe´rature
moyenne, etc. Pour construire les cartes d’effet SZ nous avons besoin du parame`tre
de Compton sur la ligne de vise´e : y. Il s’exprime de la manie`re suivante (voir le
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ou` l’inte´grale est calcule´e le long de la ligne de vise´e (los pour line of sight). Te est
la tempe´rature e´lectronique de l’amas, et me la masse de l’e´lectron. ne est la densite´
e´lectronique de l’amas au point r =
√
l2 + b2 ou` b est le parame`tre d’impact de la
ligne de vise´e par rapport au centre de l’amas, tandis que σT est la section efficace








Ainsi la connaissance du profil de densite´ ne(r) est ne´cessaire a` la construction des











= 0 r > Rv
(4.6)
Les parame`tres choisis pour ce profil sont : β = 2/3 et α = 10. On a alors pour le















avec J(a, b) =
∫ a
0
(1 + x2)−3b/2dx et θc = Rc/Da, le rayon de coeur apparent. En
conside´rant le cas ou` : α = 10 et β = 2/3 on a :













0 θ > θv
(4.9)
avec θv = Rv/Da, le rayon viriel apparent de l’amas. On utilise cette grandeur pour
calculer le parame`tre de Compton sur la ligne de vise´e de l’amas, a` une distance





La normalisation du profil est explique´e dans le paragraphe suivant.
Normalisation et apodisation. La valeur absolue du parame`tre de Compton en
un point du profil est contrainte en utilisant l’information sur le parame`tre de Comp-
ton inte´gre´ Y . En effet, dans le cas d’amas isothermes, ce dernier est inde´pendant
du profil mais de´pend de la masse totale de l’amas (section 2.4). On fixe la norma-
lisation du profil en comparant Y =
∫
Ω
y(θeff)dΩ et Y calcule´ directement a` partir
de la masse de l’amas (e´quation 2.71).
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Par ailleurs on pourrait envisager d’apodiser le bord des amas afin de ne pas
produire de rupture dans le profil entre le fond (nul) et l’amas. Cependant, il est
difficile d’apodiser le profil de manie`re a` conserver l’amplitude du pic central. A` flux
total fixe, e´largir le profil implique de diminuer l’amplitude du pic. Etant donne´ les
ordres de grandeurs sur les cartes observe´s des diffe´rentes composantes physiques et
du bruit, il nous a semble´ finalement inutile d’apodiser le bord des amas.
Ellipticite´. Nous tenons compte de l’ellipticite´ en utilisant la fonction de masse
de Sheth & Tormen, Pour le profil interne des amas nous utilisons les re´sultats
de l’article de Cooray (2000). Selon l’orientation Ψ de l’amas et son ellipticie´, on
calcule une distance effective θeff au centre pour chaque pixel (Xmap, Ymap) de la
carte “individuelle” de l’amas :{
Xeff = Xmap ∗ cos(Ψ) + Ymap sin(Ψ)






C’est cette distance θeff qui intervient dans le calcul du profil projete´ de King.
Cette de´finition de l’ellipticite´ correspond a` celle de Cooray, qui s’est appuye´ sur
l’observation d’une cinquantaine d’amas proches observe´s en X pour en de´duire une
distribution de leur ellipticite´ apparente (voir la figure 2.2.3). Nous choisissons de
tirer l’ellipticite´ uniforme´ment autour de 〈e〉 = 0, 85 avec une excursion de 0, 1.
L’orientation de l’axe principal de l’amas (celui selon lequel l’amas est allonge´) est
tire´e uniforme´ment dans l’intervalle [0, 2pi]. Je reviens sur l’ellipticite´ mesure´e des
amas de´tecte´s dans le chapitre 5. La carte SZ est la somme des cartes individuelles
d’amas ainsi calcule´es.
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
86 Simulation d’observation
4.3 Les phe´nome`nes physiques “contaminants”
4.3.1 Le CMB
Les phe´nome`nes cosmologiques a` l’origine des anisotropies du CMB ont e´te´
pre´sente´s a` la fin du chapitre 1. Les fluctuations de tempe´rature mesure´es par COBE-
DMR et dernie`rement par WMAP ont permis d’estimer un spectre de puissance
du CMB. Ce spectre est exprime´ en terme de Cl, de´composition en harmoniques
sphe´riques du signal spatial. Il permet de contraindre fortement les parame`tres cos-
mologiques. De nombreux logiciels existent pour calculer les spectres de puissance
de´pendant des parame`tres cosmologiques. Les plus utilise´s sont CMBFAST (Seljak
and Zaldarriaga, 1996) et CMBeasy (Doran, 2003). Les spectres de puissance cal-
cule´s, de´crivant des structures de taille allant de tout le ciel a` une seconde d’arc, sont
exprime´s en fonction de “l’ordre” de la de´composition en harmoniques sphe´riques
du signal. Les de´tecteurs bolome´triques mesurent des variations de puissance, ainsi
le poˆle d’ordre 0 n’est pas mesure´. Dans notre simulation les fluctuations du poˆle
d’ordre 1 (dipole duˆ au mouvement de la terre dans le re´fe´rentiel du CMB) sont
soustraites.
Pour simuler des cartes d’anisotropies du CMB nous utilisons CMBeasy pour
calculer un spectre de Cl en accord avec les parame`tres cosmologiques ~P jusqu’aux
multi-poˆles d’ordre 5000. Travaillant sur des cartes au maximum de 400 deg2 nous
avons utilise´ l’approximation des petites cartes pour calculer a` partir du spectre en
harmoniques sphe´riques du signal, son spectre de Fourier. Cette approche est de´crite
dans White et al. (1999)
Une fois le spectre de Fourier P (~k) calcule´ on re´alise un tirage ale´atoire :
1. en tirant pour chaque pixel de la carte une valeur ale´atoire selon une statistique
normale,
2. en calculant dans l’espace de Fourier a` deux dimensions le mode ~k du pixel et
en multipliant la variance du spectre de puissance pour ce mode par la valeur
ale´atoire pre´ce´dente,
3. on multiplie la carte par le spectre P ( ~k),
4. on normalise la carte a` la variance attendue,
5. enfin la carte finale est obtenue par transforme´e de Fourier inverse : c’est une
ge´ne´ration ale´atoire suivant le spectre de puissance P (~k).
La figure 4.3.1 illustre une simulation typique de carte du CMB dans ses unite´s
naturelles.
Il est important de noter que les cartes d’anisotropies du CMB simule´es par cette
me´thode ne posse`dent pas de structures a` des e´chelles plus grandes que celle de la
moitie´ de la taille de la carte. En pratique on calcule des cartes deux fois plus grandes
que l’on coupe ensuite pour e´viter les effets de pe´riodicite´ aux bords.
4.3.2 Les galaxies infrarouges
L’ensemble des sources non-re´solues dans le domaine infrarouge constitue ce
que l’on appelle le fond de rayonnement infrarouge ou CIB (Cosmic Infrared Back-
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Fig. 4.3.1 – Exemple de simulation d’une carte de CMB donne´e pour deux zoom
diffe´rents. L’unite´ est le µK. Les abscisses et ordonne´es sont donne´es en degre´s.
ground). Il a e´te´ de´tecte´ la premie`re fois pas Puget et al. (1996) en analysant les cartes
COBE/FIRAS. Les fluctuations du CIB ont e´te´ observe´es a` 170µm dans le champ
FIRBACK (Lagache et al., 2000). On suppose ce fond soustrait de la composante
infrarouge extra-galactique que nous simulons : on simule les sources ponctuelles
brillantes.
Dans la bande de fre´quence sub-millime´trique on s’attend a` ce que les galaxies
infrarouges constituent une contamination importante pour l’effet SZ. L’expe´rience
SCUBA a permis de constituer un catalogue de plus de 300 sources a` 350 GHz (Borys
et al., 2003). A partir de ces donne´es la distribution des sources en fonction de leur















avec S0 = 1.8 mJy et N0 = 1.5 10
4 deg−2. On extrapole cette loi a` des flux plus
faibles que les limites d’observation de SCUBA afin d’introduire dans la simulation
des sources peu brillantes.
Les galaxies sont conside´re´es dans notre simulation comme des sources ponc-
tuelles : elles occupent un seul pixel de la carte. Elles sont positionne´es de manie`re
uniforme dans le champ observe´. On peut choisir de corre´ler la position d’une frac-
tion d’entre elles avec les positions des amas, cependant ce travail e´tant encore
pre´liminaire nous ne l’utilisons pas dans les re´sultats pre´sente´s ici. Un exemple de
carte de galaxies infrarouges est donne´ dans la figure 4.3.2
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Fig. 4.3.2 – Simulation d’une carte pure de galaxies infrarouges. La carte a e´te´
lisse´e par un lobe de largeur a` mi-hauteur de 2 minutes d’arc afin de pouvoir voir les
sources ponctuelles. La carte est donne´e en Jy a` 350 GHz. Les abscisses et ordonne´es
sont donne´es en degre´s.
4.3.3 La poussie`re galactique
La poussie`re galactique est la principale source de contamination du CMB aux
fre´quences supe´rieures a` 100 GHz. L’e´mission thermique de la poussie`re a e´te´ car-
tographie´e par le satellite IRAS (InfraRed Astronomical Satellite), lance´ en 1983,
sur 96% du ciel a` quatre fre´quences supe´rieures a` 3000 GHz. Par ailleurs l’instru-
ment FIRAS (Far InfraRed Absolute Spectrophotometer) embarque´ sur le satellite
COBE a permis d’obtenir des mesures de l’e´mission de la poussie`re a` des fre´quences
plus faibles voisines de celles du CMB (100 − 600 GHz). L’e´mission contaminante
pour l’observation de l’effet SZ dans la bande de fre´quence conside´re´e est l’e´mission
thermique de la poussie`re. Cette e´mission est due au chauffage des poussie`res par
le rayonnement optique des e´toiles. Il existe d’autres mode d’e´missiondu milieu in-
terstellaires : free-free, synchrotron, etc. G. Patanchon, en fait une revue dans sa
the`se (Patanchon, 2003). Dans notre simulation nous incluons uniquement l’e´mission
thermique des poussie`res, les autres e´missions sont suppose´es ne´gligeables a` nos
fre´quences.
Pour la simulation nous voulons pouvoir ge´ne´rer de manie`re ale´atoire un ensemble
de cartes de poussie`re galactique. On suppose que les cartes de poussie`re galactique
ont un spectre de puissance en Cl de la forme (Bouchet and Gispert, 1999) :
Cl ∝ 1/l3
Nous n’utilisons pas directement la carte de la poussie`re galactique (Finkbeiner
and Schlegel, 1999) car nous n’aurions pas, de cette fac¸on, une vraie ge´ne´ration de
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cartes ale´atoires. Cependant la carte obtenue par Schlegel sert a` normaliser les cartes
ale´atoires ge´ne´re´es par notre proce´dure. On normalise la moyenne des cartes ge´ne´re´es
a` la moyenne d’une carte de la galaxie extraite a` haute latitude galactique : 10 J/Sr
observe´ a` λ =100 µm. Cette valeur de´pend e´norme´ment de la latitude galactique
conside´re´e : vers le centre galactique le signal infrarouge de la poussie`re domine tous
les autres. On utilise la meˆme me´thode que pour le CMB (4.3.1) pour calculer la
carte correspondante a` ce spectre de puissance. Un exemple de ge´ne´ration ale´atoire
est donne´ dans la figure 4.3.3.
Fig. 4.3.3 – Exemple de carte simule´e d’e´mission thermique de la poussie`re galac-
tique. L’unite´ est le Jy/Sr a` 100µm. Les abscisses et ordonne´es sont donne´es en
degre´s.
4.3.4 L’atmosphe`re
Une source de contamination importante pour les expe´riences bolome´triques non
spatiales est l’e´mission infrarouge de l’atmosphe`re. Les expe´riences atmosphe´riques
sont optimise´es pour re´duire ses effets ou pour pouvoir les traiter facilement. Je
de´taille les effets de l’atmosphe`re et comment on peut s’en affranchir dans la section
4.5. Nous n’avons pas inclu cette e´mission dans notre simulation. Un mode`le simple
pour l’e´mission atmosphe´rique serait une de´pendance proportionnelle a` l’e´paisseur
d’air (air-mass) traverse´e pour une direction de pointage donne´e. Une strate´gie de
pointage adapte´e (a` e´le´vation constante) permet de de´correler cet avant plan des
e´missions astrophyisques de manie`re relativement simple.
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4.4 Spectres d’e´missions des sources astrophysiques
Dans la section pre´ce´dente nous avons expose´ les principales composantes phy-
siques e´mettant dans la gamme de fre´quences 100−600 GHz que nous avons simule´es.
Dans cette section je pre´senterai les lois d’e´missivite´ de ces diffe´rentes composantes,
ce qui nous permet de calculer les cartes aux diffe´rentes fre´quences qu’observeront
de futures expe´riences de sondage SZ (voir la figure 4.5.1) : 143, 217, 385 et 600 GHz.
Les diffe´rents spectres d’emissivite´ sont pre´sente´s dans les paragraphes ci-dessous.
Le sche´ma 4.4 illustre ces diffe´rents spectres.
Fig. 4.4.1 – Sche´ma illustrant les spectres d’emissivite´ des diffe´rentes composantes
simule´es. La courbe orange en trait plein illustre le spectre de l’effet SZ, la courbe en
traits discontinus rouge le CMB, la courbe en pointille´s bleus, l’e´mission thermique
de la poussie`re galactique, tandis que la zone grise´e repre´sente le domaine de varia-
tion des spectres d’e´mission des galaxies infrarouges. Les fre´quences d’observation
des prochaines expe´riences sont marque´es verticalement : 143, 217, 385 et 600 GHz.
De´pendance spectrale de l’effet SZ. On conside`re dans la simulation des amas
non-relativistes, la plupart ont une tempe´rature infe´rieure a` 10 keV. Dans ce re´gime
l’approximation non-relativiste est justifie´e (Rephaeli, 1995), (Rephaeli, 2002a) et la
de´pendance spectrale du signal SZ, ∆Iν = I0yg(x), est alors simplement donne´e par






ex − 1 − 4
]
(4.11)
avec x = hν
kTCMB





104 mJy/arcmin2. Cette de´pendance spectrale est, dans le cadre de l’approximation
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non-relatviste, la meˆme pour tous les amas.
De´pendance spectrale du CMB. Le spectre du monopoˆle du CMB est celui
d’un corps noir de tempe´rature TCMB = 2.725 K :




ex − 1 (4.13)
et x la fre´quence re´duite.
De´pendance spectrale des composantes infrarouges. On suppose que le
spectre d’e´mission des sources infrarouges, galaxies et poussie`re galactique, est celui
d’un corps gris parame´trise´ comme suit :
F (ν) = να Planck(ν, T0). (4.14)
ou` Planck repre´sente le spectre de corps noir de Planck, ν, la fre´quence, T0 la
tempe´rature du corps noir e´quivalent, et α l’indice spectral.
– Pour les galaxies infrarouges la tempe´rature de corps noir e´quivalent est fixe´
a` T0 = 30 K, tandis que l’indice spectral varie entre 1.5 et 2. En re´alite´ les
observations montrent que la tempe´rature varie aussi, entre 20 et 40 K, et de
manie`re correle´e avec l’indice spectral. Nous avons simplifie´ en fixant T0 a` une
valeur moyenne et en tirant ale´atoirement α entre 1.5 et 2.
– Pour la poussie`re galactique la tempe´rature est fixe´ a` T0 = 20 K et l’indice
spectral a` α = 2. Ces valeurs reproduisent bien les observations a` haute latitude
galactique (Lagache et al., 1998).
L’e´mission du CMB et de l’effet SZ est maximum entre 100 et 300 GHz. Pour les
sources chaudes que sont les galaxies infrarouges et la poussie`re galactique (T0 entre
20 et 40 K), dans la plage de fre´quences 100 − 600 GHz, on peut utiliser l’approxi-
maion de Rayleigh-Jeans. Ainsi les spectres de corps gris sont domine´s par l’indice
spectral, la normalisation e´tant donne´e par ailleurs graˆce a` la carte de Schlegel pour
la poussie`re galactique et aux mesures de comptage des sources extra-galactiques.
Me´lange des sources Une carte observe´e Sobs;ν dans une bande optique centre´e
sur la fre´quence ν peut-eˆtre mode´lise´e comme la somme des e´missivite´s des diffe´rentes
composantes physiques a` cette fre´quence, en conside´rant le cas ou` les proprie´te´s des




aν,iSphy;i + Nν(~x) (4.15)
ou` ~x indique la direction d’observation, le terme Nν est la contribution du bruit
instrumental a` l’observation. aν,i est l’e´missivite´ de la composante i a` la fre´quence ν
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et Sphy;i de´crit les diffe´rentes sources physiques e´missives dans la plage de fre´quence
conside´re´e :
Sphy;ν(~x) = {CMBν(~x);Galν(~x);SZν(~x) ...} (4.16)
En re´alite´ la composante des sources ponctuelles extra-galactiques n’est pas ho-
moge`ne sur la carte. Chacune des galaxies posse`de sa propre emissivite´ et est ajoute´e









ou` j de´crit les sources ponctuelles, i les composantes homoge`nes, ν la fre´quence
d’observation et ~x la position conside´re´e. Le terme de´crivant les sources infrarouges
fait intervenir l’e´missivite´ particulie`re de chacune des galaxies : aν,IR(j).
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4.5 Observations multi-fre´quences bolome´triques
Dans la section pre´ce´dente nous avons vu comment pre´dire les e´missivite´s des
diffe´rentes composantes astrophysiques dans la bande 100 − 600 GHz. Dans cette
section je pre´sente le mode`le que nous avons mis en place dans la simulation. Bien
que nous ayons e´te´ guide´s par l’expe´rience Olimpo pour de´finir ce mode`le il reste
assez ge´ne´ral et est applicable a` d’autres expe´riences comme APEX ou Planck.
Les prochaines expe´riences multi-fre´quences bolome´triques observeront le ciel sur
des surfaces allant d’une centaine de degre´s carre´s a` tout le ciel pour Planck. A la
diffe´rence des donne´es des instruments e´quipe´s de came´ra CCD, les donne´es brutes
des expe´riences bolome´triques sont du type TOD, Time Ordered Data. La mesure
se fait a` une fre´quence d’e´chantillonnage donne´e. Lors du mouvement du pointage
les mesures sont enregistre´es a` la suite les unes des autres. La reconstruction des
cartes a` partir des TOD est un travail de´licat et constitue le sujet de nombreuses
publications (Yvon and Mayet, 2005). Les de´convolutions et premiers filtrages se
font a` cette e´tape. Dans notre simulation nous travaillons directement sur les cartes
en supposant l’e´tape du Map-Making de´ja faite. Je justifie cette approche dans le
paragraphe concernant la strate´gie de pointage.
La figure 4.5.1 donne un exemple de cartes du ciel ge´ne´re´es par la simulation
aux fre´quences : 143, 217, 385 et 600 GHz, incluant tous les effets instrumentaux
mode´lise´s (lobe d’antenne, bruit blanc, bande d’inte´gration spectrale). On constate
que l’effet SZ est sous dominant aux diffe´rentes fre´quences d’observation : le travail
d’extraction des amas est pre´cise´ au chapitre 5.
4.5.1 Les fre´quences d’observation
Nous nous sommes concentre´s dans notre simulation aux quatre fre´quences : 143,
217, 385 et 600GHz. Ce sont des fre´quences communes a` Olimpo et Planck et les
deux premie`res sont celles d’APEX. Etant optimise´es pour la de´tection de l’effet SZ
elles constituent donc un choix raisonnable pour simuler les prochaines expe´riences
de sondage grand champ d’amas SZ.
Le second point important concernant les fre´quences d’observation est la largeur
des bandes d’inte´gration pour chacune des fre´quences. La se´lection en fre´quence
s’obtient graˆce a` l’association de cornets et de filtres optiques situe´s devant les bo-
lome`tres. Cet ensemble constitue un filtre passe-bande. Dans la simulation nous
prenons en compte ce phe´nome`ne en introduisant des feneˆtres d’inte´gration de type
“top-hat” de largeur ∆ν proportionnelle a` la fre´quence centrale ν ou constante. Les
valeurs utilise´es pour les diffe´rentes expe´riences sont donne´es au chapitre 3.
4.5.2 Bruit de mesure
On suppose que l’ensemble des : bruit de photon, sensibilite´ des bolome`tres, bruit
de l’e´lectronique de mesure et efficacite´ des miroirs peut eˆtre re´sume´ par un niveau
de bruit e´quivalent en tempe´rature sur le ciel : BeqT en unite´ µKCMB s
1/2.
Le mode`le de bruit le plus simple est un bruit blanc dans les TOD. On ne tient pas
compte dans le mode`le de bruit des e´ventuelles de´rives lentes du syste`me : variation
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Fig. 4.5.1 – Les cartes observe´es aux quatre fre´quences d’observation communes
a` Olimpo et Planck, APEX se limitant aux deux fre´quences les plus basses. Les
effets instrumentaux de bruit et lobe d’antenne sont introduits selon le mode`le de
l’expe´rience Olimpo (voir le tableau 3.1). De haut en bas et de gauche a` droite : 143,
217, 385 et 600 GHz. Les abscisses et ordonne´es sont donne´es en degre´s.
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de tempe´rature, changement de sensibilite´ des bolome`tres, etc. Ces phe´nome`nes in-
troduisent un bruit basse fre´quences en 1/f . Le bruit instrumental est ainsi entie`rement
de´termine´ par son e´cart-type σN pour chaque pixel. Apre`s projection sur le ciel, le






ou` Nbolo est le nombre de bolome`tres a` la fre´quence conside´re´e et Tpix le temps passe´
a` observer chaque pixel. Les niveaux de bruit blanc sont donne´s au chapitre 3.
L’utilisation d’un mode`le de bruit blanc est justifie´ par le fait qu’on suppose
avoir suffisamment de redondance sur les cartes pour e´liminer correctement toute
contribution basse fre´quence du bruit. Par ailleurs, un filtrage passe-haut des bruits
basse fre´quence n’aurait que peu d’influence sur le signal SZ. En effet les amas
ont des tailles typiques infe´rieures a` 0.2 degre´s sur le ciel tandis que le bruit basse
fre´quence se situe a` des e´chelles plus grandes. Un simple filtrage permettrait de s’en
affranchir suffisamment pour l’extraction du signal SZ. Un tel filtrage serait, bien
suˆr, plus geˆnant pour l’extraction du signal du CMB ou de la poussie`re galactique.
4.5.3 Strate´gie d’observation
Pour les observations grand champ, Olimpo utilisera une strate´gie d’observa-
tion dˆıte “a` e´le´vation constante”. Les 300 deg2 seront couverts par juxtaposition de
petites portions du ciel. Chacune e´tant observe´e avec une e´le´vation par rapport a`
l’horizon constante. Le miroir primaire sera actionne´ pour un balayage horizontal
dans le re´fe´rentiel de la nacelle, tandis que le ciel de´filera devant le te´lescope. Un
repointage en e´le´vation permettra d’observer la meˆme portion du ciel plusieurs fois
et d’augmenter la redondance des mesures. Le fait de travailler a` e´le´vation constante
permet de simplifier le traitement des effets atmosphe´riques. En effet ce type d’ob-
servations se fait, sur la meˆme portion de ciel, a` e´paisseur d’air constante. Ainsi
on suppose que les effets atmosphe´riques pourront eˆtre corrige´s avant l’e´tape du
Map-Making. Dans notre simulation on travaille directement sur les cartes et non
sur les TOD. Le fait de travailler directement sur les cartes, plutot que sur les TOD
suppose :
1. que le bruit basse fre´quence pourra eˆtre supprime´ a` l’e´tape du Map-Making,
2. que les effets de l’atmosphe`re, fortement de´pendant de la strate´gie de pointage,
pourront eˆtre e´limine´s : par un bon choix de strate´gie de pointage et graˆce aux
fre´quences d’observation les plus hautes.
4.5.4 Lobe d’antenne et pre´cision de pointage
Les re´solutions angulaires s’ame´liorant, il devient primordial de controˆler la forme
du lobe principal de l’instrument et la direction du pointage. La mesure de la forme
du lobe se fait souvent au sol et en vol, par pointage de sources ponctuelles bien
connues : Jupiter, Saturne ou Mars. Le pointage est controˆle´, dans Olimpo, par
quatre points GPS associe´s a` une came´ra CCD observant les e´toiles dans le champ.
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Le fait de travailler sur des cartes et non des TOD nous oblige a` adopter un
lobe syme´trique comme mode`le de lobe d’antenne. En pratique nous utilisons une
gaussienne, caracte´rise´e par sa largeur a` mi-hauteur. Celle-ci est donne´e, pour les
diffe´rentes fre´quences d’Olimpo dans le tableau 3.1. En pratique, les cartes observe´es
ont e´te´ convolue´es par un noyau gaussien dont la largeur a` mi-hauteur de´pend de la
fre´quence conside´re´e.
La taille du lobe d’antenne va nous guider pour choisir la taille des pixels des
cartes de notre simulation. Afin d’e´viter des effets algorithmiques inde´sirables de
nume´risation il convient de prendre une taille de pixel au moins trois fois plus faible
que la taille du lobe d’antenne. En pratique nos cartes se trouvent largement sur-
e´chantillonne´es. Ceci constitue un avantage et un inconve´nient : les algorithmes
d’extraction que nous avons mis en place (voir le chapitre 5) fonctionnent mieux,
mais le niveau de bruit par pixel est plus e´leve´.
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4.6 Conclusion
J’ai de´crit dans ce chapitre les diffe´rents e´le´ments astrophysiques et instrumentaux
inclus dans notre simulation :
– e´mission du CMB,
– e´mission des amas par effet SZ,
– e´mission infrarouge de la poussie`re galactique et des sources extra-galactiques,
– nombre et largeur des bandes d’inte´gration des fre´quences d’observation,
– lobe d’antenne,
– bruit de mesure.
Les e´volutions qu’il me semble le plus souhaitable d’inte´grer dans un futur travail
sont les suivantes :
1. la corre´lation a` deux (ou plus) de points dans le placement des amas de ga-
laxies. Je reviendrai sur ce point au chapitre 6 car le fait de ne pas inclure
cet effet a certainement une influence sur les algorithmes de de´tection d’amas
que nous avons mis en place. Plusieurs me´thodes pourraient eˆtre utilise´es pour
corre´ler la position des amas entre eux :
– utiliser des simulations N-corps simplifie´es reproduisant la corre´lation comple`te
(a` 2 points et plus) des surdensite´s de matie`re sombre, puis localiser les po-
sitions corre´le´es et ajouter la composante baryonique de la meˆme manie`re
que dans notre simulation, c’est a` dire en supposant un profil de densite´ de
King. Cette me´thode aurait l’avantage d’eˆtre rigoureuse et moins lourde que
l’utilisation d’une simulation comple`te.
– La me´thode “lourde” consisterait a` utiliser une simulation N-corps hydro-
dynamique incluant les baryons. Il serait ensuite possible de projeter les
volumes d’univers pour obtenir des cartes 2D d’amas en SZ, X, etc.
– Une me´thode analytique a e´te´ de´veloppe´e au PCC par J.B. Melin, J.G.
Bartlett et J. Delabrouille (Melin et al., 2005). Elle est base´e sur le de´coupage
de l’espace observe´ dans un angle solide en coquilles de redshift et sur le
calcul de la distribution de densite´ a` partir du spectre de densite´ en fonction
du redshift. Les amas sont tire´s ale´atoirement selon ce spectre de densite´ au
redshift conside´re´. Cette me´thode donne une fonction de corre´lation a` deux
points en accord, dans le re´gime line´aire, avec les simulations N-corps du
Hubble Volume mais ne peut reproduire les fortes non-line´arite´s associe´es a`
l’effondrement des structures.
Les me´thodes analytiques devraient permettre d’obtenir la bonne fonction de
corre´lation a` deux points, cependant elles ne reproduisent pas visuellement
l’aspect des simulations a` N-corps issu des corre´lations d’ordre plus e´leve´ :
filaments, surdensite´s fortement non line´aires, etc.
2. Par ailleurs il me semble important, pour simuler le mieux possible les donne´es
a` attendre des instruments de commencer la simulation directement au niveau
des TOD. Ceci nous permettrait d’inclure :
– les effets atmosphe´riques de changement de masse d’air lors des repointages,
– les effets du bruit en 1/f ,
– les effets d’un lobe d’antenne assyme´trique.
3. Enfin il apparaˆıt essentiel, a` la vue des re´sultats concernant les contaminations
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par les sources infrarouges (Chapitre 6), d’inclure dans la simulation les sources
ponctuelles radios. Ces sources, tout comme les sources infrarouges, posse`dent
chacune un spectre propre et leur contribution aux observations a` 143 GHz
et meˆme 217 GHz doit eˆtre prise en compte. C’est potentiellement une forte
source de contamination des catalogues d’amas SZ reconstruits.
Les orientations choisies pour cette simulation sont clairement tourne´es vers une
production rapide de cartes du ciel observe´ simule´es. Ceci est ne´cessaire pour pou-
voir produire une fonction de se´lection simule´e d’un instrument multi-fre´quences a`
came´ra bolome´trique conc¸ue pour effectuer des sondages grand champ sub-millime´triques.
On constate sur la figure 4.5.1 que l’effet SZ est sous dominant aux diffe´rentes
fre´quences d’observation. Le travail que je pre´sente dans le chapitre 5 a` pour objet
de mettre en place une chaine d’extraction du signal SZ a` partir des cartes observe´es.
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5.1 Introduction
La figure 4.5.1, re´sultat de la simulation pre´sente´e au chapitre 4, illustre toute la
difficulte´ pour extraire le signal SZ qui est sous dominant aux quatre fre´quences
conside´re´es. Cependant on peut distinguer (voir figure 5.1.1) les amas SZ les plus
brillants de manie`re localise´e. On constate cependant qu’un simple seuillage des
cartes ne permet pas d’extraire le signal SZ.
L’extraction du signal SZ a` partir des cartes observe´es par les expe´riences sub-
millime´triques est le sujet de publications nombreuses depuis le de´but des anne´es
2000.
En 2002, a` partir de simulations re´alistes (dix fre´quences, sources galactiques,
extra-galactiques, CMB, SZ) de type Planck, D. Herranz publie un article portant
sur deux me´thodes d’extraction du signal SZ graˆce a` des filtres multi-fre´quences
adapte´s : SAMF pour Scale-Adaptative MultiFilter, et MMF pour Matched Multi-
Filter (Herranz et al., 2002a,b). Sa me´thode est rapide et permet de reconstruire
correctement le flux des amas. Cependant elle suppose leur profil de brillance connu.
A` partir des meˆmes simulations, J.M. Diego publie la meˆme anne´e (Diego et al.,
2002) une autre me´thode qui se de´compose en deux e´tapes : tout d’abord un net-
toyage des cartes, puis un filtrage baye´sien pour extraire le signal SZ. Le nettoyage
des cartes consiste a` e´liminer, par des me´thodes adapte´es (seuillage, filtrage, etc.),
les diffe´rentes contaminations : sources ponctuelles, poussie`res et CMB. Ensuite le
filtrage permet d’augmenter le rapport signal sur bruit de l’effet SZ, le niveau de
bruit ayant augmente´ a` la premie`re e´tape (compromis ne´cessaire pour e´liminer les
contaminations). Le filtrage baye´sien utilise´ repose sur la connaissance a priori du
spectre de puissance de l’effet SZ et sur la connaissance de la forme des amas.
Ces deux me´thodes fonctionnent bien et permettent de retrouver plus de 10000
amas pour les simulations plein ciel de Planck. En 2003 Hobson and McLachlan
(2003) publient une me´thode efficace de de´tection d’amas et de reconstruction de
leur taille et amplitude base´e sur une approche baye´sienne et sur un algorithme de
type Monte-Carlo Markov Chain. Cette me´thode s’ave`re efficace mais extreˆmement
lente. En 2004, J.-B. Melin (Melin, 2004), reprend l’approche utilise´e par D. Her-
ranz des MMF et l’ame´liore pour e´viter les proble`mes de confusion de sources graˆce
a` un algorithme de se´paration de sources superpose´es (deblending). L’application
de cette me´thode aux donne´es de WMAP, VSA et SuZIE permet de reconstruire
correctement les flux de COMA et A1795 du catalogue d’Abell, conside´re´s comme
des sources connues et de position connue e´galement. Le point fort de ce filtrage est
sa rapidite´ de mise en oeuvre et une bonne photometrie de reconstruction du flux
total des sources de´tecte´es malgre´ les fortes incertitudes sur leur taille qui dominent
les erreurs. En 2005 Pierpaoli et al. (2005) ont publie´ un algorithme de de´tection
d’amas dans les cartes multi-fre´quences de type Planck et ACT (Atacama Cosmology
Telescope). L’algorithme utilise´ est base´ sur une me´thode baye´sienne de filtrage ou` le
signal SZ est de´crit par la distribution des coefficients “voisins” de sa de´composition
sur une base d’ondelettes. La me´thode, moyennant de nombreux a priori physiques,
se re´ve`le efficace pour la reconstruction de l’amplitude du signal SZ.
Je conside`re dans mon travail de the`se des cartes du ciel observe´ par une expe´rience
multi-fre´quences bolome´trique (typiquement Olimpo), guide´ par l’ide´e que les cartes
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Fig. 5.1.1 – Exemple d’amas de galaxies simule´s (figure du haut) et vus aux quatre
fre´quences (de gauche a` droite et de haut en bas) : 143, 217, 385 et 600 GHz dans les
conditions expe´rimentales d’Olimpo donne´es dans le tableau 3.1. Dans la quatrie`me
figure, carte a` 600 GHz, les sources brillantes sont des sources infrarouges. A 385 GHz
on distingue des amas et des sources infrarouges, a` 217 GHz on distingue encore en
haut a` droite de la carte une galaxie infrarouge. A 143 GHz on voit les amas comme
des points froids.
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observe´es aux diffe´rentes fre´quences sont, essentiellement, des combinaisons line´aires
des diffe´rents e´missions prises en compte dans la simulation. Nous avons oriente´
notre travail vers la mise en oeuvre d’une me´thode de se´paration en composantes
inde´pendantes (ICA, Independant Component Analysis) graˆce au logiciel JADE, dont
je de´cris le principe dans la section 5.2.1. Aux diffe´rentes composantes physiques
constituant le signal aux diffe´rentes fre´quences de l’instrument nous avons ajoute´ un
bruit blanc repre´sentant les bruits d’origine expe´rimentale (voir 4.5.2). Pour extraire
le signal SZ du bruit (que la se´paration en composantes inde´pendantes ne cherche
pas a` e´liminer) nous avons mis en oeuvre une me´thode de filtrage non-line´aire fonde´e
sur une me´thode de maximisation d’entropie (5.3.2), MEM (Maximum Entropy Me-
thod) que je de´crirai par la suite. Ces diffe´rentes e´tapes ont permis d’obtenir une
carte de signal SZ de´bruite´e. J’expliquerai ensuite la me´thode que nous avons mise
en place pour extraire un catalogue d’amas a` partir de cette carte SZ reconstruite
(voir la section 5.4) afin de calculer une fonction de se´lection de la chaˆıne instru-
mentale d’observation. En comparant ce catalogue estime´ au catalogue simule´ ayant
servi a` la construction de la carte du ciel, je serai en mesure d’e´valuer la qualite´ de la
chaine de de´tection et de la comparer a` d’autres me´thodes plus standard en termes
de filtrage. Ce travail fait l’objet d’un article soumis a` A&A e´crit en collaboration
avec D. Yvon, S. Pires, Y. Moudden, S. Anthoine et E. Pierpaoli. Ce chapitre re´pond
aux questions :
1. Comment isoler l’effet SZ ?
2. Comment s’affranchir du bruit instrumental ?
3. Comment extraire de la carte reconstruite les amas en tant qu’objets ?
Dans la premie`re section je m’attache a` montrer comment, a` partir des cartes ob-
serve´es, il est possible d’extraire les composantes physiques initiales et d’isoler l’effet
SZ. Je montre que JADE est bien adapte´ a` l’extraction du signal SZ, notamment
quand les signaux observe´s sont de´compose´s sur une base d’ondelettes multi-e´chelles.
Je montrerai les re´sultats pre´liminaires obtenus avec cet algorithme. Dans la section
suivante j’introduirai la notion de filtrage des cartes en insistant sur les filtrages non-
line´aires et l’approche baye´sienne pour en arriver a` la me´thode ME-FDR que nous
avons mise en oeuvre. Enfin dans la dernie`re section je pre´senterai la me´thode em-
ploye´e pour passer d’un signal SZ (cartes reconstruites de parame`tre de Compton)
a` des objets SZ (catalogue d’amas). Ceci me permettra de quantifier de manie`re
comple`te la qualite´ des diffe´rents algorithmes mis en oeuvre dans cette chaˆıne de
de´tection de sources SZ. Un sche´ma re´sumant les diffe´rentes e´tapes de la me´thode
est donne´ en conclusion du chapitre (5.5.1).
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5.2 Isoler l’effet SZ
L’un des crite`res qui a guide´ la mise en place de la chaine d’extraction d’amas
SZ a` partir des donne´es est de parvenir a` un algorithmes qui puisse travailler “en
aveugle”. Nous n’introduisons dans la chaine de traitement aucun a priori, ni sur le
signal SZ que nous cherchons a` retrouver, ni sur les contaminants. Dans cette optique
nous avons cherche´ des me´thodes de se´paration aveugle de sources, BSS pour Blind
Source Separation, dont je pre´sente le principe dans le paragraphe suivant.
5.2.1 Se´paration aveugle de sources
Le traitement de signaux multi-fre´quences dans les applications astrophysiques
cherche a` exploiter les corre´lations spatiales des cartes relatives a` diffe´rentes fre´quences
ν pour extraire les signaux “physiques” : spectre de puissance du CMB, amas de ga-
laxies, etc. Bien que l’approximation d’une e´missivite´ homoge`ne des sources sur l’en-
semble de la carte ne soit pas tout a` fait ve´rifie´e dans le cas des galaxies infrarouges
(4.4) elle l’est pour les autres composantes au niveau de sensibilite´ des expe´riences
e´tudie´es ici. En supposant que les lobes optiques instrumentaux sont inde´pendants
de la fre´quence d’observation ν, on peut supposer observer un me´lange line´aire de
sources physiques :
Sobs(~x) = ASphys(~x) + N(~x) (5.1)
ou` Sobs et Sphys sont des vecteurs de taille : m×1, n×1 et A est une matrice de taille
m×n. La multiplication de Sphys par A repre´sente le me´lange line´aire des n sources
statistiquement inde´pendantes pour former m signaux mesure´s. Les observations sur
les quatre fre´quences ne sont pas incohe´rentes : cette mode´lisation line´aire permet
de tenir compte, lors du traitement des signaux, de ces cohe´rences. En supposant
que A soit comple`tement inconnue, retrouver les diffe´rentes composantes physiques
a` partir des canaux d’observations peut-eˆtre vu comme un proble`me de se´paration
aveugle de sources (Blind Sources Separation, BSS). Le but des me´thodes BSS est
de retrouver, a` partir de signaux observe´s Sobs (ici des cartes du ciel a` m diffe´rentes
fre´quences), n signaux physiques ou sources Sphys.
Les me´thodes ICA ont e´te´ de´veloppe´es pour re´soudre ce type de proble`me de
se´paration aveugle de sources, c’est a` dire estimer, a` partir d’une observation Sobs,
la matrice de me´lange A afin de retrouver les signaux Sphys. Il est important de
remarquer que les me´thodes ICA permettent de retrouver les sources inde´pendantes
a` un facteur d’e´chelle et une permutation pre`s. En pratique nous serons confronte´s a`
ce fait. J’explique dans le paragraphe sur les re´sultats de la me´thode ICA comment
traiter cette difficulte´.
Les me´thodes ICA reposent principalement sur l’inde´pendance statistique des
sources Sphys. Cette hypothe`se d’inde´pendance statistique peut paraˆıtre forte mais
elle est en pratique presque toujours vraie. Les me´thodes ICA vont plus loin que
les me´thodes d’analyse en composantes principales (PCA, Principal Component
Analysis) : en effet une simple de´corre´lation ne suffit ge´ne´ralement pas a` retrou-
ver les sources Sphys. Le crite`re d’orthogonalite´ (recherche´ par les me´thodes PCA)
des sources n’est pas suffisant, dans notre cas, pour les se´parer.
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Les algorithmes de se´paration de composantes et d’estimation des matrices de
me´lange de´pendent du mode`le utilise´ a priori pour de´crire la distribution de pro-
babilite´ des sources. Certaines me´thodes se placent dans le cas de signaux non-
bruite´s et dont les distributions de probabilite´s sont non-gaussiennes (soit toutes,
soit une pouvant eˆtre gaussienne). C’est le cas de la plupart des me´thodes dispo-
nibles : JADE (Cardoso, 1999), FastICA, Infomax (Hyvarinen et al., 2001). D’autres
me´thodes cherchent a` se´parer des composantes dont les distributions de probabilite´s
sont suppose´es gaussiennes. La se´paration se base alors sur le fait que dans une
repre´sentation donne´e (Fourier, espace re´el, ondelettes, etc.) les sources ont des pro-
fils de variances non-proportionnels. C’est le cas de la me´thode SMICA, Spectral
Matching ICA method (Delabrouille et al., 2003; Moudden et al., 2005) travaillant
dans l’espace de Fourier. Des me´thodes ICA plus standards ont e´te´ utilise´es avec
succe`s pour extraire le spectre du CMB dans l’analyse des donne´es des expe´riences
multi-fre´quences futures ou actuelles telles que Archeops, WMAP ou Planck (Dela-
brouille et al., 2003; Maino et al., 2002; Kuruoglu et al., 2003).
Dans notre cas le signal SZ est fortement non-gaussien et les me´thodes de la
premie`re cate´gorie conduisent a` de meilleurs re´sultats. Nous avons utilise´ JADE
pour effectuer la se´paration en composantes inde´pendantes des cartes observe´es. Le
paragraphe suivant explique les grands principes de son fonctionnement.
5.2.2 JADE
La me´thode mise en oeuvre dans JADE, Joint Approximate Diagonalization of
Eigenmatrices method, suppose un me´lange line´aire des sources Sphys (voir l’e´quation
5.1) dont les distributions de probabilite´s sont issues de processus ale´atoires non-
gaussien i.i.d.. Le terme i.i.d., independently and identically distributed, signifie deux
choses :
1. que chaque source Sobs a` une position donne´e est inde´pendante de Sobs aux
autres positions,
2. et que, a` une position donne´e, les diffe´rentes sources sont inde´pendantes les
unes des autres.
Ce crite`re i.i.d. n’est pas ve´rifie´ dans notre cas : un pixel appartenant a` un amas est
entoure´ de “voisins” appartenant aussi a` l’amas et leur flux sont correle´s.
Dans notre simulation nous n’avons pas utilise´ cette hypothe`se pour tous les si-
gnaux : les galaxies infrarouges posse`dent chacune leur propre de´pendance spectrale
et les cartes simule´es ne sont pas un me´lange line´aire des quatre phe´nome`nes phy-
siques (voir l’e´quation 4.17). Nous verrons que JADE traite efficacement ce proble`me
et parvient tout de meˆme a` extraire le signal SZ.
La me´thode utilise´e dans JADE est conc¸ue pour fonctionner a` haut rapport signal
sur bruit : Var(ASphys)  Var(N). La matrice de me´lange est suppose´e carre´e et
inversible de manie`re a` ce que le me´lange corresponde simplement a` un changement
de base. Bien que la supposition d’un haut rapport signal sur bruit ne soit en pratique
pas toujours ve´rifie´e (notamment dans les observations bolome´triques) l’algorithme
peut eˆtre applique´ et un changement approprie´ de repre´sentation du signal observe´
peut permettre de minimiser l’impact du bruit comme nous allons le voir par la
suite.
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
5.2 Isoler l’effet SZ 105
Les me´thodes PCA travaillent sur des statistiques du second ordre a` travers la
diagonalisation de la matrice de covariance. Le re´sultat obtenu est une de´corre´lation
des signaux oberve´s. Cependant les grandeurs statistiques du second ordre ne contiennent
pas assez d’information pour se´parer les sources. Les me´thodes PCA ne permettent
ge´ne´ralement pas d’identifier les sources inde´pendantes correctement. Cependant ce
travail de de´corre´lation constitue la premie`re e´tape des me´thodes dˆıtes “orthogona-
les” dont fait partie JADE. Dans les algorithmes “orthogonaux” on cherche, parmi
toutes les bases dans lesquelles les donne´es sont de´corre´le´es (ce qui est le re´sultat
d’un algorithme PCA), celle ou` les signaux physiques sont les plus inde´pendants
les uns des autres. Ces algorithmes se de´composent donc en deux e´tapes : apre`s
un “blanchiment” du bruit obtenu en multipliant les signaux observe´s par l’inverse
de la matrice de covariance W , on va chercher une rotation R (laissant les signaux
de´corre´le´s) qui maximise l’inde´pendance des sources :
S˜phys = W
−1 Y = W−1RSwhiteobs = W
−1RW Sobs (5.2)
ou` S˜phys est l’estimation des sources et W
−1RW = A˜−1 est l’estimation de la matrice
de me´lange. JADE se base sur ce principe et, comme la plupart des me´thodes ICA,
exploite les moments d’ordres supe´rieurs des signaux pour maximiser l’inde´pendance
des sources. La fonction “mesurant” l’inde´pendance des sources, base´e sur un calcul







ou` i, j, k et l de´crivent les diffe´rentes composantes yi de Y = RW Sobs. Par
de´finition :
Fijkl = E(yiyjykyl)− E(yiyj)E(ykyl)− E(yiyl)E(yjyk)− E(yiyk)E(yjyk) (5.4)
avec E la moyenne statistique calcule´e pour chaque signal d’entre´e yi. Le changement
de base (la rotation) donnant la plus grande inde´pendance entre les signaux est
obtenu en minimisant la fonction Jjade(R). Pour plus de de´tails sur le fonctionnement
de JADE consulter Cardoso (1999), Cardoso (1998) et Hyvarinen et al. (2001).
5.2.3 Repre´sentation dans une base multi-e´chelles
L’utilisation des ondelettes dans l’e´tape de se´paration en composantes se justifie
en conside´rant la remarque faite dans le paragraphe pre´ce´dent a` propos du rapport
signal sur bruit. JADE suppose localement que le rapport signal sur bruit est e´leve´.
Un moyen d’augmenter ce rapport consiste a` utiliser une repre´sentation approprie´e
du signal afin de le rendre “plus” i.i.d. La de´composition dans une base d’ondelettes
du signal SZ, donne´e par ses coefficients, posse`de une structure particulie`re dont
l’e´nergie est localise´e a` la position des amas et est pre´sente a` quelques e´chelles an-
gulaires seulement. L’information contenue dans un coefficient d’ondelette regroupe
l’information de position mais aussi de taille sur la carte. Dans notre me´thode nous
utilisons la de´composition du signal observe´ Sobs dans la base des ondelettes de
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Mallat. La transformation inverse apre`s le passage de JADE redonne les sources
inde´pendantes. En effet la de´composition de Mallat est line´aire et n’affecte ni la
matrice de me´lange A ni la structure du me´lange (le mode`le line´aire utilise´) :








ou` Mallat repre´sente la de´composition multi-re´solution de Mallat et l’indice w in-
dique une quantite´ de´compose´e dans cette base.
Bien que la de´composition soit line´aire les distributions statistiques des coeffi-
cients de´crivant les diffe´rents signaux physiques (“utiles” ou contaminants) dans la
nouvelle repre´sentation sont diffe´rentes : les ondelettes permettent de localiser plus
pre´cisement les signaux de structures compactes, elles amplifient le signal en utili-
sant la cohe´rence entre pixels des structures. Le rapport signal sur bruit de´pend de
la repre´sentation utilise´e, dans le cas des amas il augmente car le bruit reste dis-
perse´ dans la repre´sentation en ondelettes tandis que le signal SZ est concentre´. La
transformation de Mallat est unitaire, l’e´nergie totale est conserve´e, i.e. la variance
“globale” du signal est inchange´e, cependant elle permet de changer la variance
“locale” du signal, c’est a` dire, qu’elle peut modifier la de´tectabilite´ des structures.
Bien que les me´thodes ICA orthogonales telles que JADE soient conc¸ues pour
traiter des donne´es exemptes de bruit, elles fonctionnent bien avec nos donne´es si-
mule´es bruite´es. Le passage en repre´sentation par ondelettes rend JADE plus robuste
vis-a`-vis du bruit. Une fois le calcul de la matrice de me´lange effectue´ selon cette
me´thode on retrouve le signal des sources par transformation inverse.
5.2.4 Re´sultats
Je pre´sente dans ce paragraphe les re´sultats obtenus pour la se´paration en aveugle
des diffe´rentes sources astrophysiques avec JADE en me concentrant sur la restau-
ration du signal SZ. Je re´pondrai aux deux questions suivantes :
1. Comment se comporte JADE vis a` vis de donne´es bruite´es ?
2. Quels moyens peut-on utiliser pour ame´liorer les choses ?
5.2.4.1 Se´paration en aveugle : JADE avec des donne´es bruite´es
Dans un premier temps nous utilisons JADE, sur les cartes observe´es aux quatre
fre´quences, sans pre´-traitement des donne´es. La figure 5.2.1 montre les signaux phy-
siques reconstruits : S˜phys = {S˜SZ ; S˜CMB ; S˜Dust ; S˜IR}. A la vue de ces cartes on
peut faire les remarques suivantes :
1. on identifie facilement les diffe´rentes composantes,
2. le CMB et les amas sont bien reconstruits et se´pare´s,
3. les composantes infra-rouges sont regroupe´es dans une seule carte,
4. les composantes reconstruites sont bruite´es,
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Fig. 5.2.1 – La colonne de gauche montre les composantes physiques initiales :
Sphys. En haut, le CMB, en-dessous, les amas SZ, ensuite, les galaxies IR, enfin la
poussie`re galactique. La colonne de droite montre les cartes estime´es des diffe´rentes
composantes physiques obtenues par JADE : S˜phys. En haut, apparait principalement
la composante CMB, en dessous la composante SZ, ensuite un me´lange des galaxies
IR et de la poussie`re et enfin, une carte contenant principalement du bruit. Les
abscisses et ordonne´es sont donne´es en degre´s.
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5. une des cartes semble ne comporter que du bruit,
6. comme on s’y attendait, les cartes ont perdu leur normalisation.
JADE semble bien adapte´ a` l’extraction du signal SZ et fonctionne sur des donne´es
bruite´es.
On cherche maintenant a` estimer la qualite´ de la reconstruction de la carte SZ.
Nous allons comparer directement la carte reconstruite du signal SZ avec la carte
simule´e d’effet SZ.
Cette me´thode suppose que la carte reconstruite de l’effet SZ soit e´talonne´e.
On utilise pour e´talonner la carte reconstruite des amas, un outil de photome´trie
classique : SExtractor (Bertin and Arnouts, 1996) (utilise´ en mode FLUX AUTO)
afin de de´terminer rapidement le parame`tre de Compton inte´gral des 100 de´tections
les plus brillantes. On normalise les cartes reconstruites sur ces 100 de´tections en
utilisant leur flux inte´gral tire´ du catalogue simule´ des amas. Je reviens plus loin
dans ce chapitre sur l’utilisation de SExtractor. En pratique cette me´thode obligera
a` effectuer un pointage sur un ou plusieurs amas brillants connus par ailleurs afin
d’e´talonner la carte reconstruite. Un e´talonnage des bolome`tres sur une source ponc-
tuelle comme Jupiter ne suffit pas dans notre cas car la carte a` normaliser contient
uniquement de l’effet SZ : on doit donc e´talonner l’algorithme sur une source SZ. Les
normalisations fonctionnent tre`s bien : apre`s e´talonnage l’erreur sur les parame`tres
de Compton inte´gre´ des 100 sources brillantes est infe´rieure a` 4% pour des sources
avec Y > 2.5 10−10 sr soit 3 10−3 arcmin2.
On e´value la qualite´ des cartes reconstruites en comparant la composante SZ re-
construite a` la carte SZ simule´e. En pratique on regarde le comportement statistique
de la carte d’erreur E :
E = S˜SZ − SSZ (5.8)
Une premie`re e´tape pour e´valuer la qualite´ de la reconstruction consiste a` calculer
la distorsion D du signal, c’est a` dire l’e´cart-type de la carte d’erreur rapporte´ a`





La distorsion D est une version simplifie´e (car nous travaillons avec des signaux
reconstruits normalise´s aux signaux physiques simule´s) de la distorsion relative D1
introduite par Gribonval et al. (2002). Une information plus riche peut-eˆtre obtenue
en regardant le comportement statistique de la carte d’erreur en fonction d’une
e´chelle l sur la carte. En pratique on utilise une de´composition multi-e´chelles en
ondelettes de la carte d’erreur et de la carte simule´e :
El = S˜lSZ − SlSZ (5.10)
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Graˆce a` ce crite`re on peut voir quelle partie de la carte est bien reconstruite : plus
D (ou Dl) est proche de ze´ro mieux le signal est reconstruit. Le re´sultat du calcul de
Dl pour JADE applique´ sur les donne´es observe´es bruite´es est donne´ dans la figure
5.2.3.
5.2.4.2 Comment ame´liorer les choses ?
JADE est conc¸u pour traiter des donne´es non bruite´es mais fonctionne bien avec
nos cartes bruite´es pour reconstruire le signal SZ. Cependant nous avons cherche´ a`
ame´liorer les choses. Nous avons suivi pour cela deux pistes :
1. une repre´sentation en ondelletes (de´composition multi-re´solution de Mallat)
pour les signaux observe´s : Swobs = Mallat(Sobs),
2. un pre´-filtrage des cartes observe´es pour augmenter le rapport signal sur bruit :
Sfobs = f(Sobs).
Utilisation de la repre´sentation de Mallat. La de´composition en ondelettes
de Mallat apporte une ame´lioration aux grandes e´chelles du signal. Ceci est illustre´
par la figure 5.2.2. On remarque sur cette figure que la carte d’erreur e´tablie sans
utiliser la de´composition en ondelettes pre´sente beaucoup plus de structures aux
e´chelles conside´re´es. Ces dernie`res ne semblent pas correspondre a` des structures du
CMB ou de la poussie`re galactique (voir les figure 4.1.1). Le re´sultat du calcul de
Dl pour JADE utilise´ sur les donne´es de´compose´es dans la base de Mallat est donne´
dans la figure 5.2.3.
Pre´-filtrage des cartes observe´es. Afin “d’aider” JADE a` estimer A˜−1 on pre´-
filtre les donne´es par une feneˆtre gaussienne dont le FWHM vaut 2.35 arcmin, soit la
moyenne des lobes d’antenne instrumentaux utilise´s dans la simulation. On augmente
ainsi le rapport signal sur bruit (S/N) dans les donne´es Sobs ce qui permettra a` JADE
d’estimer plus correctement les coefficients de la matrice de me´lange A˜−1. Une fois
cette matrice estime´e, on applique la transformation aux signaux bruite´s originaux
afin de retrouver la carte reconstruite d’effet SZ : S˜SZ . Les re´sultats des calculs de
Dl pour JADE utilise´ sur les donne´es avec un pre´-filtrage gaussien (avec ou sans
de´composition dans la base de Mallat) sont donne´s dans la figure 5.2.3.
5.2.4.3 Conclusion
La figure 5.2.3 compare la qualite´ des diffe´rentes ame´liorations que nous avons
apporte´es a` JADE. L’estimation de la qualite´ d’une se´paration en composantes
inde´pendantes est de´licate et a fait l’objet de publications re´centes (Gribonval et al.,
2002) dont on pourra utiliser les crite`res pour e´valuer la qualite´ de la reconstruction
du CMB, des sources infrarouges extragalactiques et de la poussie`re.
On peut faire plusieurs remarques a` la vue de ces re´sultats.
1. Les plus petites e´chelles, 0 et 1 (∼ 1 et 2 pixels), sont celles qui re´cupe`re tout
le bruit instrumental. Il est donc normal que l’on y observe des erreurs plus
grandes. Ce phe´nome`ne est amplifie´ par le fait que nous avons sur-e´chantillonne´
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Fig. 5.2.2 – Cartes d’erreurs E l pour, en haut : l = 5 et en bas l = 6 et, a` gauche
sans de´composition dans la base de Mallat, a` droite avec de´composition dans la base
de Mallat. Ces deux e´chelles correspondent aux grandes structures de la carte.
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Fig. 5.2.3 – Distorsion Dl (e´quation 5.11) du signal SZ reconstruit en fonction
de l’e´chelle sur la carte. L’e´chelle 0 correspond a` une taille de 1,2 pixel tandis
que l’e´chelle 6 correspond a` une taille d’une soixantaine de pixels. Les cartes de
la figure 5.2.2 donnent une ide´e de la de´composition multi-e´chelless effectue´e. La
le´gende donne la signification des diffe´rentes courbes : la courbe “JADE” corres-
pond a` l’application directe de JADE sur les donne´es bruite´es, “WJADE” indique
une de´composition des donne´es dans la base des ondelettes Mallat avant d’appli-
quer JADE, “Prefiltrage” indique que nous avons pre´-filtre´ les donne´es (comme il
est de´crit dans le paragraphe pre´ce´dent) avant d’appliquer JADE. La courbe “Refe-
rence” est explique´e dans le paragraphe suivant.
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les cartes (voir 4.5.4) : le bruit par pixel est d’autant plus grand que la taille
du pixel est plus faible. L’e´tape suivante de filtrage de la carte SZ reconstruite
en apparaˆıt d’autant plus essentielle. Je re´utiliserai, dans la section suivante
(5.3), l’information Dl pour comparer la qualite´ des diffe´rents filtrages.
2. L’utilisation des ondelettes permet, comme attendu, de “mieux” de´crire les
diffe´rents signaux observe´s : le SZ mais aussi les structures de grande taille
(CMB et poussie`re). JADE a donc plus de facilite´ a` se´parer les diffe´rentes
composantes et on observe ainsi une meilleure reconstruction du signal SZ aux
grandes e´chelles.
3. Le pre´-filtrage permet d’ame´liorer encore les performances de la se´paration, et
ce, a` toutes les e´chelles de la carte.
La courbe note´e “Reference” de la figure 5.2.3 correspond a` l’erreur obtenue quand
on compare la carte SZ simule´e a` cette meˆme carte simule´e mais convolue´e par la
feneˆtre gaussienne utilise´e pour le pre´-filtrage et repre´sentative du lobe instrumental.
Si la se´paration e´tait parfaite et si on arrivait a` enlever comple`tement le bruit des
donne´es (sans modifier celles-ci) on obtiendrait cette courbe de distorsion. Le fait
qu’elle ne soit pas nulle, particulie`rement aux basses e´chelles, illustre le simple fait
que nous ne de´convoluons pas nos cartes du lobe instrumental : le meilleur signal SZ
que l’on puisse retrouver sera au mieux e´quivalent a` la carte simule´e convolue´e. Le
but de notre chaine de de´tection : ICA puis filtrage est de nous approcher au plus
de cette courbe.
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5.3 Filtrage des cartes
Nous avons utilise´ une me´thode de se´paration en composantes inde´pendantes
base´e sur l’utilisation d’algorithmes BSS pour se´parer les diffe´rents signaux physiques
pre´sents dans les cartes observe´es. Nous obtenons donc, apre`s cette e´tape, quatre
cartes contenant : le signal de l’effet SZ, le CMB et les composantes IR (galactiques
et extragalactiques). Nous nous inte´ressons maintenant a` la carte contenant le signal
SZ. Afin d’augmenter le rapport signal sur bruit nous avons teste´ diffe´rents filtrages.
Le but du filtrage est d’e´liminer au maximum les perturbations tout en respectant
l’inte´grite´ du signal original : les e´le´ments utiles de l’image (les amas) doivent etre
pre´serve´s au mieux. Les premiers, et les plus simples, des filtres se fondent sur des
algorithmes de convolution line´aire par un “noyau” ge´ne´ralement homoge`ne, mais les
limitations de ces techniques (perte des contours des objets, diminution du contraste,
etc.) ont conduit au de´velopppement de me´thodes non-line´aires de filtrage.
Le filtrage permettant l’extraction du maximum d’amas est le filtrage ME-FDR
non-line´aire pre´sente´ dans la section 5.3.2. Dans un premier temps nous avons teste´
le filtrage line´aire Gaussien.
5.3.1 Filtrage Gaussien
Le filtrage line´aire le plus simple est le filtrage gaussien homoge`ne. La me´thode
standard consiste a` convoluer la carte SZ reconstruite Sphys par une feneˆtre gaus-
sienne G ayant une de´viation standard σG :
SGphys = G ∗ Sphys (5.12)
La qualite´ du filtrage de´pend fortement de la valeur de σG. Cette valeur est fixe´e a
priori. Nous convoluons la carte par une feneˆtre gaussienne de largeur σG adapte´e au
lobe d’antenne de l’instrument. Nous e´tudions les performances du filtrage pour trois
largeurs a` mi-hauteur (FWHM) de gaussienne : 2, 3 et 2.35 arcmin correpondant,
pour la premie`re au lobe instrumental a` 143 GHz, pour la seconde au lobe instru-
mental a` haute fre´quence, et la dernie`re pour la moyenne des largeurs des lobes aux
quatre fre´quences.
5.3.2 Filtrage non-line´aire : ME-FDR
En plus du filtrage line´aire nous avons teste´ un filtrage non-line´aire afin d’ame´liorer
encore le rapport signal sur bruit, S/N, des cartes SZ obtenues. Nous ne nous sommes
pas attache´s, par ce filtrage, a` reproduire le profil ou l’amplitude centrale des amas :
notre objectif a e´te´ l’extraction d’un nombre maximum d’amas. On peut imaginer
re´utiliser dans un second temps les cartes bruite´es pour estimer les caracte´ristiques
des amas connaissant leur position trouve´e graˆce au filtrage ME-FDR. Pour le mo-
ment nous utilisons directement les cartes de´bruite´es obtenues par ce filtrage pour
re´aliser la photome´trie des amas (voir le chapitre 6).
Une des me´thodes de filtrage non-line´aire possible est l’utilisation d’un esti-
mateur MAP, Maximum A-posteriori Probability. Cette me´thode propose de filtrer
les donne´es en minimisant une fonction dˆıte “d’e´nergie” U (Sf/Sn), ou` Sn est une
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re´alisation bruite´e du signal que l’on cherche a` extraire : dans notre cas c’est la carte
S˜SZ obtenue avec JADE, et Sf est la carte filtre´e. Cette e´nergie peut s’e´crire sous
la forme :
U (Sf/Sn) = ‖ Sn − Sf ‖
2
2σ2n
+ β Pr(Sf) (5.13)
ou` σn est la de´viation standard du bruit dans la carte Sn. Ce bruit est suppose´
gaussien (ce qui est rigoureux dans notre simulation). Le premier terme est le terme
log-vraisemblance, il de´crit la relation ge´ne´rale entre les signaux Sf et Sn. Le second
terme est un terme de re´gularisation ou` Pr(Sf) repre´sente un a priori concernant
le signal filtre´ que l’on souhaite obtenir : Sf . Il existe diffe´rentes possibilite´s pour
de´finir Pr(Sf), les trois plus utilise´es sont les suivantes :
– minimisation d’e´nergie : Pr(Sf) = ||Sf ||2, on cherche alors a` retrouver un signal
filtre´ proche du signal bruite´ mais qui posse`de une e´nergie minimum,
– re´gularisation sur les gradients de l’image pour effectuer un lissage global des
donne´es,
– a priori entropique : Pr(Sf) = Sf log Sf , on cherche alors a` minimiser l’entropie
(a` de´finir) du signal filtre´. C’est cette approche que l’on utilise dans la suite ;
il existe e´norme´ment d’approches possibles.
Le filtrage ME-FDR, Multiscale Entropy using False Discovery Rate, est base´ sur
une me´thode de maximum d’entropie (MEM, Maximum Entropy Method), e´tendue
au cas multi-e´chelles (ME), d’un signal repre´sente´ dans une base d’ondelettes suivi
par une me´thode automatique de seuillage (FDR). Le parame`tre de re´gularisation qui
en re´sulte (voir l’e´quation 5.29) est de type entropique pour un signal multi-e´chelles,
limite´ a` un support “utile”. Le filtrage qui en re´sulte s’adapte de manie`re locale,
spatialement et vis-a`-vis de l’e´chelle, au bruit pre´sent. Je de´cris ici ces diffe´rentes
e´tapes.
5.3.2.1 Maximum Entropy Method
Les me´thodes de maximum d’entropie sont utilise´es fre´quement en astronomie
pour le traitement des images (voir Starck et al. (2001); Marshall et al. (2002);
Starck and Murtagh (2002) pour une de´scription comple`te). Elles sont base´es sur
des me´thodes baye´siennes de calcul d’entropie. L’approche Baye´sienne fournit un
moyen d’incorporer des connaissances a priori dans l’analyse de donne´es. Le choix
de l’a priori est un point de´licat de ces me´thodes. Dans notre me´thode un a priori
entropique est utilise´. L’entropie est un indicateur du contenu en information d’un
jeu de donne´es.
Parmi plusieurs choix de de´finition d’entropie possible la plus utilise´e en traite-













ou` m est un mode`le choisi pour eˆtre le fond du ciel et S le signal reconstruit.
Cependant cette de´finition ne permet pas de valeurs ne´gatives dans la solution, ce
qui pose proble`me dans notre cas car les donne´es expe´rimentales d’observations SZ
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pre´sentent de telles valeurs : on mesure des variations relatives de tempe´rature. Afin








ψ(x, y)− 2m− S(x, y) ln
(




ou` ψ(x, y) =
√
S2(x, y) + 4m2. Ici m, a` la diffe´rence de (5.14), est une constante
fixe´e a` la valeur rms attendue du signal.
Afin de re´soudre les difficulte´s rencontre´es par ces me´thodes MEM pour traiter
les images contenant a` la fois des signaux a` grandes et petites e´chelles angulaires,
Pantin and Starck (1996) ont suggere´ une nouvelle de´finition de l’entropie dans un
cadre multi-e´chelles, de´crit dans la section suivante. Il a alors e´te´ montre´ que les
inconve´nients des me´thodes MEM (solutions de´pendantes des mode`les, sur-lissage
des objets compacts, etc.) disparaissent.
5.3.2.2 Multiscale Entropy
La me´thode d’entropie multi-e´chelles est base´e sur les a priori standards des
me´thodes MEM et sur la de´composition en ondelettes du signal. L’ide´e est de
conside´rer l’entropie du signal comme la somme des informations a` chaque e´chelle
de la de´composition. On utilise dans ce filtrage une de´composition multi-e´chelles
UIWT, Undeimated Isotropic Wavelet Transform, base´e sur un algorithme a` trous
avec une bspline cubique comme fonction d’e´chelle. La de´composition agit de la
manie`re suivante sur une image S de taille n× n :




ou` c est une version lisse´e de la carte originale S et les wj repre´sentent les de´tails de
S pre´sents a` l’e´chelle 2−j (Starck et al., 1998; Starck and Murtagh, 2002). A` partir de
cette de´composition et en notant H(S) l’information relative au signal et h(wj(x, y))











ou` Nl est le nombre total d’e´chelles et Nj la taille de la carte a` l’e´chelle j conside´re´e.
Dans cette relation on suppose l’inde´pendance des coefficients wj(x, y) : l’entropie
globale est alors la somme des entropies. Comme nous l’avons vu cette hypothe`se
n’est pas rigoureusement vraie, meˆme pour les coefficients d’ondelette.
La fonction h dans l’e´quation 5.17 quantifie l’information porte´e par le coefficient
d’ondelette wj(x, y). Plusieurs de´finitions ont e´te´ propose´es pour la fonction h. Une
discussion et comparaison des diffe´rentes de´finitions peut-eˆtre trouve´e dans Starck
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et al. (2005). La fonction h (l’entropie) est donne´e, dans notre cas, en supposant












ou` Pn(wj(x, y)) est la probabilite´ que le coefficient wj(x, y) puisse eˆtre duˆ au bruit.
Cette e´quation se simplifie dans l’hypothe`se d’un bruit gaussien. Pour un bruit


























Le mode`le de bruit utilise´ est le seul a priori de la me´thode.
La composante SZ reconstruite apre`s la se´paration en composantes inde´pendantes
S˜SZ est bruite´e. La me´thode de filtrage pre´sente´e ici suppose que ce signal peut eˆtre
de´compose´ comme suit :
S˜SZ = S +N (5.21)
avec S la carte contenant le signal physique et N un bruit additif. De la meˆme
manie`re on peut de´composer l’information contenue dans l’image SZ reconstruite
en deux parties : la premie`re Hs contenant l’information “utile”, a` savoir le signal
SZ, et la seconde Hn contenant l’information “contaminante”, a` savoir le bruit :
H(S˜SZ(x, y)) = Hs(S˜SZ(x, y)) +Hn(S˜SZ(x, y)) (5.22)
Pour chaque coefficient d’ondelette wj(x, y) nous devons estimer les fractions hs et
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5.3.2.3 Filtrage ME-FDR
On peut formuler le proble`me de filtrage d’une carte bruite´e Sn de la manie`re
suivante. On cherche une carte filtre´e Sf telle que :
1. la diffe´rence entre Sf et Sn pre´sente un minimum d’information due au signal,
2. la carte Sf pre´sente un minimum d’information due au bruit.
Ces deux “objectifs” sont en partie oppose´s. Un choix est ne´cessaire : d’un coˆte´ on
veut e´liminer un maximum de bruit (par un filtrage lourd) et de l’autre on veut
retrouver un maximum de signal (par un filtrage le´ger). En pratique on minimise,
au regard de w˜j(x, y), pour chaque e´chelle j la fonction suivante :
hs(wj(x, y)− w˜j(x, y)) + β hn(w˜j(x, y)) (5.25)
ou` wj(x, y) sont les coefficients d’ondelettes de la carte observe´e Sobs, w˜j(x, y) les
coefficients d’ondelettes de la carte filtre´e et β est le parame`tre de re´gularisation
quantifiant le compromis entre filtrage lourd ou le´ger.
On cherche a` reconstruire comple`tement le signal des structures importantes
(sans les filtrer de manie`re trop importante) tout en e´liminant le bruit sur les pe-
tites structures. L’introduction d’un “support” multi-e´chelles Murtagh et al. (1995);
Pantin and Starck (1996) va permettre de re´aliser ceci. L’ide´e est d’appliquer le fil-
trage uniquement sur les coefficients d’ondelettes bruite´s, les autres composants de
la cartes e´tant inchange´s. La nouvelle de´finition de l’entropie multi-e´chelles devient :
h˜(wj(x, y)) = M(j, k, l)h(wj(x, y)) (5.26)
ou` M(j, k, l) est le “support” multi-e´chelles de´finit comme :
M(j, k, l) =
{
0 si wj(x, y) est signifiactif
1 si wj(x, y) n’est pas significatif
(5.27)
M indique si le coefficient wj(x, y) contient de l’information utile a` une e´chelle j et
une position (x, y) donne´e. wj(x, y) est marque´ comme significatif si la probabilite´
que le coefficient soit duˆ au bruit est faible, c’est a` dire que ce coefficient est duˆ
au signal cherche´ : il ne faut pas le filtrer. Inversement, wj(x, y) est marque´ comme
non significatif si la probabilite´ que le coefficient soit duˆ au bruit est forte, il faut
alors appliquer le filtrage. Dans le cas d’un bruit gaussien, un coefficient wj(x, y) est
significatif si |wj(x, y)| > kσj ou` σj est la de´viation standard du bruit a` l’e´chelle j,
estime´e a` partir des donne´es, et k est une constante. Sans un crite`re objectif pour
choisir le seuil, il est choisi arbitrairement, ge´ne´ralement entre 3 et 5 (Murtagh et al.,
1995).
La me´thode FDR (False Discovery Rate), est un outil statistique duˆ a` Benjamini
and Hochberg (1995) qui offre une manie`re efficace de choisir un seuil adaptatif pour
calculer le support multi-e´chelles. Cette technique a e´te´ de´crite re´cemment par Miller
et al. (2001); Hopkins et al. (2002); Starck et al. (2005) a` travers diffe´rents exemples
d’applications en astrophysique.
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La me´thode FDR fournit un moyen de controˆler de manie`re adaptative la fraction





ou` NDetectionsFausses est le nombre de pixels non-signifiactifs de´clare´s significatifs (pixels du
fond de´clare´s amas), et NDetections est le nombre total de pixel de´tecte´s.
La me´thode FDR assure, en adaptant la valeur de k, que ce rapport est en
moyenne infe´rieur a` α choisi entre 0 et 1. Nous choisissons α = 0.005. Une de´scription
comple`te de la me´thode FDR peut eˆtre trouve´e dans Miller et al. (2001). Les articles
de Hopkins et al. (2002) et de Starck et al. (2005) ont montre´ que cette me´thode
donne de meilleurs re´sultats que les me´thodes standards de de´tection de sources.
Nous utilisons la me´thode FDR dans un cadre “multi-e´chelles” (voir Starck et al.,
2005) : on choisit un seuil par e´chelle et un coefficient wj(x, y) est conside´re´ comme
significatif si sa valeur absolue est supe´rieure au seuil a` cette e´chelle j.
En re´sume´. En supposant un bruit gaussien, la me´thode ME-FDR cherche l’image
qui minimise la fonction U(Sf) conside´rant la carte bruite´e Sn (voir le´quation 5.13) :
U(Sf ) =







h˜n((WSf (x, y))j) (5.29)
ou` σn est la de´viation standard du bruit dans la carte observe´e Sn, Nl est le nombre
d’e´chelles de la de´composition de la carte, W est l’ope´rateur de de´composition en
ondelettes. h˜n(wj,k,l) est l’entropie multi-e´chelles, non-nulle pour les pixels contenant
du bruit, c’est a` dire sur le support se´lectionne´ par la me´thode FDR. Des de´tails sur
l’algorithme de minimisation peuvent eˆtre trouve´s dans Starck et al. (2001). Dans
notre simulation nous avons conside´re´ un bruit gaussien uniforme sur toute la carte.
La me´thode est adaptable a` un bruit gaussien non-uniforme.
5.3.3 Re´sultats
Les figures 5.3.1, 5.3.2 et 5.3.3 comparent les re´sultats des diffe´rents filtrages
mis en oeuvre. Tous les filtrages sont applique´s directement sur la carte bruite´e S˜SZ
obtenue apre`s la se´paration en composantes inde´pendantes par JADE travaillant a`
partir des donne´es pre´-filtre´es et de´compose´es dans la base multi-e´chelles des onde-
lettes de Mallat. Les cartes de la figure 5.3.1 donnent un aperc¸u visuel du re´sultat
de diffe´rents filtrages.
Filtrage gaussien. Nous comparons le filtrage ME-FDR a` un filtrage Gaussien.
Nous choisissons la taille du noyau gaussien comme e´tant la taille moyenne des lobes
instrumentaux aux fre´quences d’observation : FWHM = 2.35 arcmin. On teste par
ailleurs avec les noyaux gaussien : FWHM = 2 arcmin et FWHM = 3 arcmin.
On convolue la carte S˜SZ par ces filtres. Les re´sultats pour les diffe´rents filtrages
gaussiens utilise´s sont donne´s dans la figure 5.3.2.
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Fig. 5.3.1 – Cartes d’effet SZ : simule´e (en haut a` gauche) et reconstruite par JADE
puis filtre´es avec un filtrage gaussien (en haut a` droite), ME-FDR seul (en bas a`
gauche) et avec un filtrage ME-FDR avec un pre´-filtrage gaussien (en bas a` droite).
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1. La comparaison avec la courbe “Sans filtrage” (correspondant a` la meilleure
courbe de la figure 5.2.3 : “Prefiltrage WJADE”) permet de voir qu’aux pe-
tites e´chelles on e´limine le bruit pre´sent apre`s la se´paration en composantes
inde´pendantes.
2. Aux grandes e´chelles le gain est ne´gligeable : d’une part le bruit instrumental
a` ces e´chelles est ine´xistant d’autre part un noyau gaussien de la taille utilise´e
a peu d’influence sur ces e´chelles.
ME-FDR. Dans un premier temps nous appliquons le filtrage ME-FDR directe-
ment sur la carte bruite´e, S˜SZ. Il est possible de choisir les e´chelles sur lesquelles faire
travailler le filtrage ME-FDR. Une approche naturelle est d’e´liminer l’e´chelle l = 0
ne contenant, a priori, que du bruit. Nous avons teste´ plusieurs options consistant
a` conside´rer toutes les e´chelles (ME-FDRF1), a` enlever l’e´chelle 0 seulement (ME-
FDRF2) et a` enlever les e´chelles 0 et 1 (ME-FDRF3). Les re´sultats de ces filtrages
montrent (figure 5.3.2) que :
1. plus de bruit est elimine´ aux petites e´chelles,
2. aux grandes e´chelles le filtrage introduit des artefacts conduisant a` une forte
distorsion du signal (meˆme les donne´es non filtre´es sont meilleures).
Il semble que le filtrage ME-FDR introduise artificiellement aux grandes e´chelles une
distorsion. Le filtrage non-line´aire a pour but de “concentrer” l’e´nergie des structures
afin d’e´viter la dilution produite par un filtrage gaussien. Cette concentration agit
aussi a` grande e´chelle ce qui a pour effet de renforcer la composante de grande taille
des structures mais aussi d’e´ventuels contaminants re´siduels : tel que le CMB ou les
poussie`res.
Afin d’ame´liorer le comportement du filtrage ME-FDR a` grande e´chelle nous
avons de´cide´ de pre´-filtrer les donne´es par le noyau gaussien avec FWHM = 2.35 arcmin.
Cette approche se justifie car nous avons fortement sur-e´chantillonne´ nos donne´es
et on ne perd, a priori, pas d’information en filtrant a` la taille du lobe instrumental.
Les re´sultats pour les diffe´rents filtrages ME-FDR utilise´s sont donne´s dans la figure
5.3.2. On constate sur cette figure que :
1. le pre´filtrage corrige le proble`me du ME-FDR aux grandes e´chelles,
2. de´grade le´ge`rement les performances du ME-FDR aux petites e´chelles,
3. les performances sont, a` toutes les e´chelles, meilleures qu’un simple filtrage
gaussien.
Conclusion La figure 5.3.3 compare les meilleurs filtrages gaussien et ME-FDR. Le
filtrage ME-FDR pre´ce´de´ d’un pre´-filtrage gaussien donne en moyenne le meilleur
re´sultat sans introduire d’artefact aux grandes e´chelles. C’est le filtrage que nous
utiliserons dans le chapitre 6.
Nous allons mettre en place dans la section suivante une me´thode d’estimation
de la qualite´ des diffe´rents filtrages en nous inte´ressant, non plus au comportement
statistique des cartes d’erreur (c’est a` dire a` la distribution de l’intensite´ des pixels
a` chaque e´chelle), mais en e´tudiant, en vis-a`-vis du catalogue d’amas simule´, le
catalogue des sources brillantes de´te´cte´es dans la carte reconstruite. Ce crite`re s’ave`re
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Fig. 5.3.2 – Re´sultats en termes de distorsion par e´chelle (voir le paragraphe 5.2.4.1)
des filtrages gaussien (a` gauche) et ME-FDR (a` droite).
beaucoup plus efficace et riche pour comparer la qualite´ des diffe´rents filtrages. En
effet le crite`re de distorsion utilise´ dans cette section ne rend pas compte du caracte`re
faux ou vrai d’un ensemble compact de pixels brillants. A l’aide des catalogues
nous allons pouvoir distinguer les “fausses” sur-brillances (bruit, contamination,
etc.) des “vraies” (les amas) et donc introduire de manie`re plus pre´cise la notion de
contamination et de purete´ des donne´es reconstruites et filtre´es.
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Fig. 5.3.3 – Comparaison des filtrages gaussien, ME-FDR et Gauss, ME-FDR.
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5.4 De´tection des amas
Les algorithmes ICA et de filtrage utilise´s ont permis d’aboutir a` une carte sup-
pose´e ne contenir que des amas de galaxies (ICA) et de´bruite´e (filtrage). Les cartes
de la figure 5.4.1 montrent ces re´sultats. A partir de cette carte reconstruite on
peut extraire un catalogue de sources brillantes (5.4.1), puis les classer en tant
qu’amas de galaxies ou en tant que contamination (5.4.2). Enfin on peut quanti-
fier les performances de la chaine de de´tection en termes de comple´tude et de purete´
de reconstruction du catalogue simule´ d’amas (5.4.3).
5.4.1 Algorithme de de´tection de sources brillantes
Pour extraire les sources brillantes de la carte SZ reconstruite nous utilisons un
logiciel public, SExtractor, de de´tection de sources (Bertin and Arnouts, 1996). SEx-
tractor s’ave`re rapide, facilement configurable et bien adapte´ a` l’extraction d’amas
avec des tailles apparentes variant de quelques pixels de la carte a` presque 60 pixels.
Nous l’utilisons en configuration “sans bruit” : le filtrage que nous avons applique´
est conside´re´ comme suffisant. On utilise ce logiciel pour l’identification des sources
et comme outil de se´pration (deblending), c’est a` dire pour sa capacite´ a` distinguer
deux sources presque superpose´es, ce qui s’ave`re tre`s utile pour les amas proches et
de grande masse ayant une grande taille apparente sur le ciel. On peut voir sur la fi-
gure 5.4.1 dans le panneau en bas a` droite, a` la position (3.2, 3.4) degre´s, un exemple
de se´paration re´ussie. Le tableau 5.4.1 donne la valeur des principaux parame`tres de





Tab. 5.1 – Parame`tres SExtractor utilise´s pour l’extraction des amas dans la carte
filtre´e. Consulter Bertin and Arnouts (1996) pour plus de de´tails sur les parame`tres
et le fonctionnement du logiciel.
DEBLEND MINCONT donne le contraste minimum pour se´parer deux sources,
une valeur de 0 donne une meilleure se´paration des objets. DETECT MINAREA
donne la taille minimum des de´tections. Les amas lisse´s ont une taille minimum de
9 pixels : nous voulons eˆtre inclusif a` cette e´tape de la de´tection. THRESH TYPE :
ABSOLUTE indique que le seuil de de´tection que nous utilisons est donne´ de manie`re
absolue par rapport a` ze´ro. Je reviendrai sur la partie“photome´trie” de SExtractor
dans le chapitre 6. DETECT THRESH indique le seuil applique´ pour extraire les
sources : SExtractor ne regarde, pour la de´tection, que les pixels plus brillants que
ce seuil.
Ainsi SExtractor extrait, a` partir de la carte reconstruite, un catalogue de sources
contenant les informations suivantes : position dans la carte, taille, flux integre´, flux
du pic central, parame`tres de forme (ellipticite´, orientation). Ce catalogue peut eˆtre
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Fig. 5.4.1 – Cartes SZ aux diffe´rentes e´tapes de la chaˆıne de simulation-de´tection :
simule´e (en haut a` gauche), reconstruite par JADE (en haut a` droite), filtre´e (en
bas a` gauche), et avec les sources de´tecte´es (en bas a` droite).
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contamine´, notamment lorsque le seuil de de´tection utilise´ est bas. La contamination
peut provenir du bruit instrumental non filtre´ ou d’une source infrarouge mal se´pare´e
par la me´thode ICA. Dans le paragraphe suivant je pre´sente un moyen de distinguer
les vraies de´tections (des amas) des fausses de´tections (des contaminants).
5.4.2 Association et marquage des sources
Afin de classer les de´tections du catalogue reconstruit entre vraies et fausses
de´tections on utilise un crite`re de distance (spatiale) par rapport au catalogue simule´
d’amas. La de´marche utilise´e est la suivante :
1. on trie les de´tections par flux de´croissant,
2. on fixe une distance seuil,
3. pour chaque de´tection, si un amas simule´ se trouve a` une distance infe´rieure
a` la distance seuil alors il est conside´re´ comme “voisin” de la de´tection. La
de´tection est alors marque´e comme e´tant un amas. Si la de´tection ne posse`de
pas de voisin dans le catalogue simule´ d’amas alors elle est marque´e comme
une contamination.
4. Si une de´tection posse`de plusieurs voisins, le voisin ayant le flux integre´ le plus
grand est choisi comme amas simule´ associe´ a` la de´te´ction. Nous aurions puˆ
choisir d’associer une de´tection au voisin le plus proche spatialement cependant
nous avons constate´ plus d’erreurs d’association par cette me´thode.
Ces deux crite`res (distance spatiale seuil et amas le plus brillant) permettent de
classer les de´tections comme amas ou contaminants. Le crite`re de distance spa-
tiale ne´cessite de prendre des pre´cautions. La figure 5.4.2 permet de comprendre le
proble`me. Pour un seuil de de´tection yδ bas on distingue clairement deux popula-
tions de de´tections. Les amas ont leur plus proche voisin simule´ a` une distance faible
(confirme´ par la courbe a` seuil de de´tection haut ou` l’on a alors que des amas),
ge´ne´ralement infe´rieure a` quatre pixels. Les fausses de´tections ont leur plus proche
voisin simule´ a` une distance ge´ne´ralement supe´rieure a` cinq pixels : c’est la par-
tie plate de la courbe a` grande distance. Le crite`re de distance s’applique alors de
manie`re naturelle. Le seuil introduit ici est un seuil sur la valeur des pixels, c’est a`
dire un seuil en parame`tre de Compton sur la ligne de vise´e : yseuil. Dans le cas ou
le seuil de de´tection est trop bas : les deux distributions de “distance au plus proche
voisin simule´” se superposent. Il est alors difficile d’utiliser le crite`re de distance tel
qu’il a e´te´ de´fini car l’erreur sur le marquage devient trop importante. En pratique
on se place toujours dans le cas ou` il est possible de distinguer les deux distributions
ou dans le cas ou` la distribution des contaminations est faible par rapport a` la distri-
bution des vraies de´tections. Les distributions des distances a` seuil e´leve´ nous guide
pour choisir la distance limite a` 4 pixels. Le seuil le plus bas applicable pour une
chaˆıne de de´tection donne´e est de´termine´ par l’exame des distributions de distance
pour les diffe´rents seuils de de´tections yδ. A 4 pixels de distance on veut moins de
2% de fausses de´tections vis-a`-vis du pic a` 1 pixel.
– ME-FDR F1 : on choisit le seuil limite a` ymin = 3× 10−6
– Gaussien 2.35 arcmin : on choisit le seuil limite a` ymin = 8× 10−6
– Gaussien 2.35 arcmin, ME-FDR F1 : on choisit le seuil limite a` ymin = 5×10−6
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Fig. 5.4.2 – Histogrammes des distances entre sources de´tecte´es et amas simule´s
pour diffe´rents filtrages et diffe´rents seuils de de´tection yδ ; en haut a` gauche pour
le filtrage gaussien, en haut a` droite pour le filtrage ME-FDR et en bas pour le
filtrage Gauss, ME-FDR. Ces histogrammes permettent de fixer la distance limite
de marquage des sources.
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Appliquer un seuil plus bas que ce seuil limite introduirait des erreurs de marquage.
Lorsqu’on baisse le seuil de de´tection le risque de mauvais marquages augmente.
Pour le moment nous nous sommes place´s dans des cas ou` cette erreur est ne´gligeable.
Une quantification pre´c¸ise pourra eˆtre envisage´e ulte´rieurement.
5.4.3 Qualite´ du catalogue reconstruit
Les crite`res de marquage introduits au paragraphe pre´ce´dent permettent de qua-
lifier la qualite´ des diffe´rentes chaines de de´tections mises en place (JADE, JADE
avec ondelettes, filtrage gaussien, filtrage line´aire, etc.) en vue de l’objectif que nous
nous sommes fixe´ : de´tecter les amas en tant qu’objets. Nous de´finissons deux quan-
tite´s permettant de de´crire la qualite´ de ces me´thodes :





avec N truedet les vraies de´tections (amas) et Ndet toutes les de´tections (amas et
contamination) trouve´es pour un seuil de de´tection yδ donne´. Cette quantite´
donne le taux de purete´ des de´tections.





est aussi fonction du seuil de de´tection.
Nous nous inte´ressons dans ce chapitre a` la comparaison de chaˆınes de de´tection
d’amas. Nous remettons au chapitre 6 le travail de qualification de la photome´trie des
de´tections. La quantite´ Nsimu de´finie pre´ce´dement est choisie inde´pendante du seuil :
c’est le nombre total d’amas dans la simulation. Cette de´finition est particulie`re mais
elle permet de comparer facilement les diffe´rentes me´thodes introduites ici. Nous
utiliserons dans le chapitre suivant la de´finition ge´ne´rale de la comple´tude et de la
purete´ en fonction du seuil en parame`tre de Compton integre´ : Yseuil.
5.4.4 Re´sultats
Nous pre´sentons les re´sultats de l’application de ces crite`res de qualite´ dans la
figure 5.4.3. Les premie`res figures donnent la purete´ et la comple´tude du catalogue
reconstruit en fonction du seuil de de´tection applique´. Le seuil minimum est fixe´,
en accord avec le paragraphe pre´ce´dent, de manie`re a` ce que l’erreur de marquage
soit ne´gligeable. La seconde figure donne la comple´tude du catalogue reconstruit en
fonction de la purete´ de celui-ci. A une purete´ donne´e, soit un seuil de de´tection
donne´, le meilleur catalogue est celui qui fournit la plus grande comple´tude. Cette
figure permet de comparer la qualite´ des me´thodes.
On constate ainsi que :
1. a` bas seuil, le filtrage gaussien comporte beaucoup de contaminations : la pu-
rete´ chute rapidement, tandis que le filtrage ME-FDR F1 garde une excellente
purete´,
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Fig. 5.4.3 – Comparaison de la qualite´ des diffe´rents filtrages : en haut a` gauche la purete´
du catalogue de sources de´tecte´es en fonction du seuil de de´tection, en haut a` droite la
comple´tude en fonction du seuil et en bas la comple´tude en fonction de la purete´ du
catalogue reconstruit.
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2. toujours a` bas seuil, le filtrage gaussien fournit le plus grand nombre de
de´tections (amas et contaminations), contre balanc¸ant la faible purete´ ce qui
conduit malgre´ tout a` la comple´tude la plus haute. Le filtrage ME-FDR laisse,
quant a` lui, peu de de´tections a` bas seuil.
3. A haut seuil, en revanche le filtrage ME-FDR a une mauvaise purete´. Ceci
s’explique par le fait que ce filtrage a tendance a` concentrer l’e´nergie des
de´tections : vraies et fausses, ainsi des contaminations se retrouvent a` haut
seuil, ce qu’e´vite un pre´-filtrage gaussien comme le montre la purete´ du fil-
trage Gauss-ME-FDR.
4. Le filtrage Gauss-ME-FDR, qui est pourtant interme´diaire en terme de pu-
rete´ et de comple´tude, se trouve avoir, quelle que soit la purete´ du catalogue,
la meilleure comple´tude. Ceci confirme les re´sultats pre´ce´dents en termes de
distorsion des cartes d’erreur (voir la section 5.3.3).
Je rappelle que la comple´tude calcule´e ici, est rapporte´e au nombre total d’amas
dans la simulation.
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5.5 Conclusion
Le coeur du premier e´le´ment de la chaˆıne de de´tection (un sche´ma re´sumant la
me´thode est donne´ dans la figure 5.5.1) est constitue´ du logiciel Jade utilisant un
algorithme ICA blind. Le roˆle de cette premie`re e´tape est de se´parer les diffe´rentes
sources astrophysiques et d’isoler le signal SZ des autres signaux. Pour revenir a` la
discussion sur la simulation, le premier de´fi de cet algorithme est de pouvoir e´liminer
les galaxies infrarouges de la carte reconstruite “contenant” l’effet SZ.
La premie`re partie de mon travail a e´te´ de mettre en place un crite`re de qualite´
pour e´valuer les performances de la se´paration en composantes inde´pendantes. Une
estimation de la distorsion du signal recherche´, par e´chelle spatiale, est un crite`re
de qualite´ pertinent. Il permet, non seulement de classer les diffe´rents algorithmes
teste´s, mais aussi de localiser a` quelle e´chelle se situe la distorsion (quelle taille
apparente typique). C’est un point important car les signaux que l’on cherche a`
se´parer posse`dent des tailles apparentes qui vont de quelques pixels pour les galaxies
infrarouges, a` plusieurs degre´s pour la poussie`re ou le CMB. Les amas se situant entre
les deux, on est ainsi en mesure de repe´rer l’origine de certaines contaminations ou
sources d’erreur. Ce crite`re servira aussi, notamment, pour estimer la qualite´ des
filtrages.
Les caracte´ristiques particulie`res du signal SZ (par rapport aux autres signaux), en
terme de spectre e´lectromagne´tique et de cohe´rence spatiale, ont guide´ notre choix
vers une “pre´paration” du signal observe´, avant l’utilisation de Jade. Les signaux
observe´s sont de´compose´s en leurs composantes a` diffe´rentes e´chelles, allant de moins
d’une minute d’arc a` plusieurs degre´s. Cette approche permet de mieux de´crire
les diffe´rents signaux et aide Jade a` mieux les se´parer. Un autre choix s’est re´ve´le´
pertinent : un pre´-filtrage des donne´es e´liminant le bruit des petites e´chelles spatiales
permet d’ame´liorer les performances de la se´paration. Ces deux points, faisant toute
l’originalite´ de la me´thode, permettent de rendre la me´thode robuste a` un haut
niveau de bruit. Ces deux choix ont permis de mettre en place le premier e´le´ment
de la chaˆıne d’extraction d’amas SZ qui re´pond au “de´fi” de l’extraction des amas :
la carte reconstruite SZ contient une part ne´gligeable de signal issu des galaxies
infrarouges, limitant la contamination du catalogue final (i.e. augmentant sa purete´).
Un inconve´nient, connu, de la me´thode qu’il convient de souligner ici est la ne´cessite´
d’e´talonner chacune des composantes reconstruite sur une source connue par ailleurs.
Un gros travail est a` fournir pour de´velopper un algorithme ICA aveugle, permettant
de traiter ce point. J’ai suppose´, dans mon travail, pouvoir acce´der a` une telle source,
constitue´e de cent amas brillants, observe´s par ailleurs.
Le second e´le´ment de la chaˆıne d’extraction d’amas SZ est constitue´ d’un algo-
rithme de filtrage non-line´aire utilisant une me´thode de maximisation d’entropie :
ME-FDR. Le roˆle de cette e´tape est de maximiser le signal-sur-bruit afin de limiter,
encore, la contamination pre´sente dans le catalogue reconstruit. Par ailleurs, afin de
remplir le crite`re photome´trique, le filtrage ne doit pas trop affecter le signal.
Le filtrage ME-FDR se re´ve`le tout a fait adapte´ pour le traitement de la carte SZ re-
construite, isole´e lors de la premie`re e´tape de la chaˆıne. En effet, par l’utilisation d’un
support et d’un a priori entropique, ce filtrage adapte son “intensite´” en fonction,
non seulement de la position spatiale conside´re´e mais aussi a` l’e´chelle conside´re´e.
Les zones contenant du bruit sont fortement filtre´es, tandis que les zones contenant
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de´ja` un haut signal-sur-bruit, c’est a` dire les amas brillants, sortant du bruit, ne
sont que tre`s peu affecte´es.
Ce filtrage permet deux choses : obtenir une contamination du catalogue final rai-
sonnable et limiter l’impact du de´bruitage sur la photome´trie des sources de´tecte´es.
La carte SZ reconstruite se re´ve`le eˆtre tre`s fide`le a` l’originale (voir la figure 5.4.1).
Le dernier e´le´ment de la chaˆıne d’extraction d’amas est constitue´ du logiciel
public SExtractor, e´crit par Emanuel Bertin. Son roˆle dans notre chaˆıne d’analyse est
d’identifier, au dessus d’un seuil de de´tection, les sources brillantes, de les cataloguer
et d’en faire la photome´trie.
Mon choix s’est porte´ sur ce logiciel car il pre´sente un algorithme de deblending
permettant de traiter, au moins en partie, les cas de confusion des sources, impor-
tante dans le cas des amas de galaxies dont la taille apparente varie e´norme´ment
et atteint, parfois, le degre´. Le second point ayant conduit au choix de ce logiciel
est le fait qu’il propose un algorithme de photome´trie donnant le flux inte´gre´ d’une
de´tection : il s’adapte a` sa taille. Ce dernier point, associe´ au fait que cette pho-
tome´trie est faite sans connaissance a priori sur le profil des amas, et au fait que
le filtrage ME-FDR n’agit que peu sur les sources brillantes, font de SExtractor un
outil bien adapte´ a` la chaˆıne d’analyse mise en place.
L’ellipticite´ des amas de´tecte´s par SExtractor n’est pas directement relie´e a` l’ellip-
ticite´ simule´e des amas. Il y a plusieurs raison a` cette constatation : 1) le lobe
instrumental, simule´ syme´trique, a tendance a` arrondir les structures, 2) le fil-
rage ME-FDR, utilisant une de´composition en ondelettes isotropiques, a aussi ten-
dance a` arrondir les structures, 3) la pre´sence de bruit instrumental et les empile-
ments d’amas rendent la mesure de l’ellipticite´ “vraie” impossible avec la chaˆıne de
de´tection pre´sente´e ici. Il serait inte´ressant d’estimer l’erreur induite par cette hy-
pothe`se d’amas elliptique sur, par exemple, les erreurs photome´triques pre´sente´es au
chapitre 6. SExtractor est configure´ pour calculer un flux integre´ et il tient compte
de l’ellipticite´ des structures.
Graˆce au catalogue reconstruit nous avons pu estimer de manie`re plus pre´cise la
qualite´ des diffe´rentes chaines d’analyse mises en place. Le calcul de la comple´tude
en fonction de la purete´ pour les diffe´rentes me´thodes a montre´ (voir la figure 5.4.3)
que la me´thode la plus performante est la suivante :
1. pre´-filtrage des cartes observe´es a` la taille du lobe d’observation instrumental,
2. transformation du signal (cartes observe´es lisse´es) dans la repre´sentation multi-
re´solution de Mallat,
3. application de l’algorithme ICA JADE sur ces donne´es : estimation de la ma-
trice de me´lange,
4. utilisation de la matrice de me´lange estime´e sur les donne´es bruite´es afin d’iso-
ler au mieux le signal SZ,
5. pre´-filtrage des cartes par un noyau gaussien de largeur adapte´e au lobe ins-
trumental,
6. filtrage des cartes par l’algorithme non-line´aire ME-FDR,
7. application de SExtractor a` la carte filtre´e pour extraire un catalogue d’amas.
En termes d’algorithme de marquage des sources on pourrait ame´liorer les choses
de diffe´rentes manie`res :
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– par la mise en place d’un choix automatique du seuil en utilisant une me´thode
FDR, assurant alors un taux de mauvais marquage plus bas qu’une limite fixe´e.
– Parmi les contaminations on pourrait envisager un marquage distinguant une
galaxie infrarouge d’une autre contamination, en comparant le catalogue des
contaminations au catalogue simule´ des galaxies infrarouges avec le meˆme
genre de crite`re de distance et de flux.
– Nous avons utilise´ le premier ordre de la notion de “distance photome´trique”
(distance entre deux objets faisant intervenir leur photome´trie : flux total,
taille). On pourrait envisager de de´finir une vraie distance photome´trique.
Une de´finition possible est la suivante :
d2phot = r
T
phot . C . rphot
ou` rTphot = (xpos, ypos, Y, θ) est le vecteur “position photome´trique” de l’objet et
C la matrice de variance-covariance des positions photome´triques calcule´es a`
partir des catalogues marque´s, au pre´alable, par une me´thode plus simple (par
exemple celle utilise´e dans notre cas avec un seuil de de´tection haut). Cette
distance devrait eˆtre plus discriminante que la distance uniquement spatiale
et permettre un marquage plus pre´cis.
Le travail pre´sente´ dans ce chapitre fait l’objet d’une publication (soumise a`
A&A) e´crite en collaboration avec : S. Pires (CEA-Dapnia/SAp), D. Yvon (CEA-
Dapnia/SPP), Y. Moudden (CEA-Dapnia/SAp), S. Anthoine () et E. Pierpaoli
() : astro-ph/0508641. Dans cet article nous comparons les performances de notre
me´thode avec celle de´veloppe´e par S. Anthoine et E. Pierpaoli et avec l’utilisation
d’un filtrage de Wiener en plus du filtrage gaussien.
Dans le chapitre suivant nous mettrons en place, a` partir de cette chaine de
de´tection, la fonction de se´lection d’Olimpo l’un des futurs instruments d’observation
grand champ d’amas SZ (Olimpo, APEX, Planck). Elle nous permettra de mettre
en place un mode`le statistique d’instrument. Nous quantifierons les erreurs pho-
tome´triques et l’efficacite´ de de´tections des amas (comple´tude) ainsi que la contami-
nation (par les sources ponctuelles infra-rouges ou autre) pre´sentent dans les cartes.
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Fig. 5.5.1 – Sche´ma de la chaˆıne de de´tection d’amas SZ. On distingue quatre e´tapes
importantes : 1) la se´paration en composantes inde´pendantes, 2) la normalisation de
la carte SZ estime´e, 3) le filtrage de la carte bruite´e, 4) l’identification des sources et
la construction du catalogue. Cette chaˆıne, en simulation, s’accompagne du travail
d’association des sources de´tecte´es avec le catalogue d’amas simule´.
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
134 De´tection d’amas sur les cartes simule´es
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
Chapitre 6
Mode´lisation statistique des effets de
se´lection
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6.1 Introduction : les effets de se´lection
Je de´cris dans ce chapitre comment calculer les effets de se´lection des futurs ins-
truments d’observation grand champ SZ en utilisant la chaˆıne d’analyse pre´sente´e
dans le chapitre pre´ce´dent. Les effets de se´lection, de´crits par un mode`le statistique,
quantifient les performances de l’instrument et de la chaˆıne d’analyse des donne´es.
La connaissance du mode`le statistique de la chaˆıne comple`te de de´tection, est es-
sentielle pour pouvoir calculer correctement les contraintes apporte´es aux mode`les
cosmologiques ou aux mode`les de formation de structure. En effet, ce mode`le per-
met d’estimer le mode`le cosmologique sous-jacent a` partir d’un catalogue observe´
d’amas. Je reviendrai en de´tail sur ce point au chapitre 7.
Les effets de se´lection ont plusieurs origines : astrophysiques, instrumentales ou
algorithmiques, les trois e´tant e´troitement lie´s. Les effets astrophysiques concernent
la pre´sence de contaminants (sources ponctuelles, re´sidus de CMB ou de poussie`re
galactique) qui empeˆchent d’isoler correctement les amas. Les effets instrumentaux
sont le re´sultat d’imperfections “normales” de l’instrument : re´solution angulaire,
bruit instrumental, observation a` un nombre de fre´quences limite´, etc. Les effets al-
gorithmiques proviennent de l’imperfection des outils d’analyse utilise´s : de´formation
du signal, “bande passante” d’un filtrage trop e´troite, trop large, etc. On voit ici que
les trois effets sont lie´s : une me´thode de se´paration en composantes qui fonctionne
bien (effet de se´lection algorithmique) permet de s’affranchir, par exemple, de cer-
taines sources de contamination astrophysique (effet de se´lection astrophysique), et
cette me´thode fonctionne car les caracte´ristiques de l’instrument le permettent (ef-
fet de se´lection instrumental). La fonction de se´lection introduite dans la section 6.2
permet de de´crire les performances de toute la chaˆıne de de´tection des amas par
effet SZ : depuis l’instrument jusqu’a` la chaˆıne d’analyse et de traitement du signal.
Tout d’abord je rappelle la de´finition the´orique de la fonction de se´lection ainsi que,
pour chacune de ses composantes, le moyen utilise´ pour la calculer. Dans la section
6.3 je discute la validite´ du mode`le statistique de la chaˆıne de de´tection utilise´.
A partir des calculs de la fonction de se´lection nous allons pouvoir construire
un mode`le statistique de la “chaˆıne de de´tection SZ” comple`te depuis la prise des
donne´es par l’instrument jusqu’a` leur analyse finale. Ce mode`le d’observation est
calcule´ dans un cadre cosmologique donne´. La question que l’on peut alors se poser
concerne la de´pendance (ou l’inde´pendance) de cette fonction de se´lection vis-a`-vis
du mode`le cosmologique. Nous supposons que le mode`le statistique de la chaˆıne de
de´tection est inde´pendant de la cosmologie dans lequel il a e´te´ calcule´. En pratique,
quelle peut eˆtre l’influence de la cosmologie sur le mode`le statistique ? Elle peut
provenir :
– tout d’abord des amplitudes relatives des diffe´rentes composantes physiques
pre´sentes : les algorithmes d’analyse pourraient fonctionner moins bien dans
des conditions diffe´rentes, par exemple, les anisotropies du CMB peuvent, dans
certains mode`les cosmologiques, eˆtre plus proche de la forme des amas (meˆme
e´chelle typique sur le ciel) que dans d’autres.
– Ensuite, au niveau des amas eux-meˆmes, du bruit de confusion (superposition
des sources) qui est une source importante de de´gradation des performances
d’une chaˆıne de de´tection SZ (voir la section 6.2.2). Cet effet est e´troitement
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de´pendant de la taille du lobe instrumental et de l’algorithme traitant les
phe´nome`nes de superposition. Le mode`le cosmologique sous jacent, parce qu’il
implique une corre´lation angulaire de la position des amas et la formation de la
fameuse structure filamentaire des grandes structures, influence la confusion
des sources. Un mode`le cosmologique conduisant a` une forte corre´lation de
la position des structures conduit a` des cartes d’amas ou` la confusion des
sources est importante et donne probablement un mode`le statistique de chaˆıne
de de´tection SZ diffe´rent que s’il est calcule´ dans un cadre cosmologique ou` les
corre´lations en position des amas sont faibles (peu de confusion des sources).
– Enfin la confusion des sources de´pend de leur taille apparente moyenne. Cer-
tains mode`les cosmologiques pre´disent, pour un flux et un redshift donne´, des
masses et donc des tailles apparentes diffe´rentes de celles calcule´es dans, par
exemple, le mode`le de concordance.
Ces effets sont complexes et nous avons de´cide´ de garder cette hypothe`se de travail :
nous nous placons dans un premier temps dans le cadre cosmologique du mode`le de
concordance. Nous irons plus loin en fin de chapitre et au chapitre 7.
La seule relation entre cosmologie et superposition des amas qui intervient dans
notre simulation passe a` travers la densite´ d’amas par unite´ de surface. Cette quantite´
de´pend principalement du parame`tre de formation de structures σ8. A de´faut, d’une
mode´lisation comple`te qui de´pendrait de la cosmologie, une simulation Monte-Carlo
syste´matique pour chaque mode`le cosmologique teste´ permetterait de prendre en
compte correctement tous ces effets de se´lection.
Dans les chapitres 4 et 5 nous avons pre´sente´ une simulation d’observation de
type Olimpo et une me´thode d’extraction d’amas. Les re´sultats sont calcule´s dans
le cadre du mode`le cosmologique dont les parame`tres sont donne´s dans le tableau
4.1. Ce mode`le, ayant une valeur de σ8 importante, pre´sente une grande densite´
surfacique d’amas. Pour les chapitres 6 et 7 nous nous plac¸ons dans le cadre du
mode`le cosmologique de concordance dont les parame`tres sont donne´s dans le tableau
6.1.
Ωtot Ωb ΩΛ ΩDM h ns σ8 fmasse T? fg
1 0.04 0.7 0.26 0.7 1 0.85 S. & T. 1.6 0.9 Ωb/Ωm
Tab. 6.1 – Mode`le cosmologique de concordance servant de base a` la caracte´risation
de la chaˆıne de de´tection SZ mise en place dans ce chapitre.
L’e´tude pre´sente´e au chapitre 6 a e´te´ applique´e dans ce cadre et conduit au
choix du filtrage ME-FDR F2, dont les performances en terme de comple´tude sont
moindre que celle du filtrage ME-FDR F1 pre´ce´de´ d’un pre´filtrage gaussien (on perd
approximativement 150 de´tections sur 700), mais il donne, au seuil de de´tection
choisi, une purete´ plus grande pour le catalogue des sources extraites : on choisit ici
de faire ce compromis afin de limiter la contamination du catalogue au maximum.
Dans ce chapitre je re´ponds aux questions suivantes :
– Compte tenu des caracte´ristiques de l’instrument, quels amas, en terme de
flux, masse, redshift, taille, vais-je pouvoir observer et combien ?
– Dans quelle mesure vais-je pouvoir reconstruire leur flux ?
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– Quelle contamination puis-je attendre sur le catalogue d’amas que je vais ex-
traire ? En d’autres termes : quelle est sa purete´ ?
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6.2 Mode`le statistique d’Olimpo
Je pre´sente dans cette section les me´thodes mises en place pour calculer le mode`le
statistique d’Olimpo. Ces me´thodes sont facilement adaptables pour de´crire d’autres
expe´riences bolome´triques multi-fre´quences (type APEX, SPT, Planck, etc.). Le
mode`le statistique d’une chaˆıne de de´tection permet de calculer, a` partir de la dis-
tribution the´orique des amas de galaxies en fonction de leur flux et de leur redshift, la




(zth, Yth) −→ Mode`le statistique −→ dNobs
dzobsdYobs
(zobs, Yobs)
avec zobs et Yobs les observables effectivement mesure´es des sources de´tecte´es dans
l’expe´rience et zth et Yth les flux et redshift “vrais” de ces sources. Les observables
utilise´es pour l’expe´rience Olimpo sont le parame`tre de Compton integre´ des amas
Yobs et leur redshift zobs. Dans la section 6.2.2 je montrerai que l’information sur la
taille des amas est difficilement exploitable avec l’algorithme de photome´trie mis en
place ici.








(zth, Yth)× F (zth, Yth)
)
(6.1)






a) la comple´tude du sondage (de´ja` de´finie au chapitre pre´ce´dent dans une version
simplifie´e) : F (zth, Yth),
b) les erreurs photome´triques sur les observables zobs et Yobs : P (zobs, Yobs|zth, Yth),













nombre the´orique d’amas simule´s dans la carte et N¯ contobs est le nombre de de´tections
identifie´es comme e´tant des contaminations. N¯amasobs est le nombre de de´tections iden-
tifie´es comme e´tant des amas. Ces grandeurs sont des quantite´s moyennes. Afin de
comple´ter le mode`le statistique on construit aussi, par des simulations Monte-Carlo,
les distributions du nombre effectif de de´tection, du nombre effectif d’amas de´tecte´s
et du nombre effectif de contaminations obtenues dans une carte. On montre dans
le paragraphe 6.2.4 que ces distributions ne sont pas poissonniennes. Dans les para-
graphes suivants nous travaillons avec les valeurs moyennes.
Le calcul pratique pour obtenir le mode`le statistique de chaque chaˆıne de de´tection
SZ (instrument et analyse des donne´es) s’effectue au moyen de N ge´ne´rations de la
chaˆıne de simulation comple`te suivante :
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1. Simulation des cartes du ciel : calcul du mode`le cosmologique, calcul des cartes
physiques du ciel aux fre´quences d’observation.
2. Simulation de l’instrument : convolution des cartes par le lobe instrumental,
ajout du bruit de mesure.
3. Se´paration en composantes inde´pendantes : pre´-filtrage des cartes observe´es,
de´composition multi-e´chelles du signal, calcul de la matrice de me´lange, appli-
cation de cette matrice aux cartes observe´es bruite´es.
4. Filtrage par l’algorithme ME-FDR F2.
5. Extraction des sources brillantes : utilisation de SExtractor et obtention d’un
catalogue de de´tections.
6. Marquage des de´tections : on utilise l’algorithme de marquage des sources
pre´sente´ dans la section 5.4.2, chaque de´tection est classe´e parmi les amas ou
parmi les contaminations.
A partir des N ge´ne´rations on construit un catalogue des amas simule´s et un cata-
logue des de´tections. Le seuil de de´tection yδ pour l’extraction des sources est choisi
de manie`re a` obtenir un catalogue d’une purete´ donne´e (voir la section 5.4.3).
Dans le chapitre pre´ce´dent les comple´tude et purete´ pre´sente´es sont des grandeurs
“cumulatives” : on regarde toutes les de´tections au-dessus d’un seuil et non pas
autour de ce meˆme seuil. Dans la fonction de se´lection on s’inte´resse aux grandeurs
observables des amas et a` la re´partition des amas autour de ces grandeurs : on
parle de comple´tude et de contamination “diffe´rentielles”. En pratique le seuil de
de´tection yδ est choisi supe´rieur a` ymin, qui vaut ici 7× 10−6 afin d’e´viter les erreurs
de marquage. Dans le cas d’Olimpo (les exemples pre´sente´s dans cette section) et de
la chaˆıne d’analyse pre´sente´e ci-dessus nous avons choisi, afin d’obtenir une purete´
suffisante, yδ = 1× 10−5, ce qui donne un catalogue de de´tection de purete´ proche
de 91%. Ce seuil correspond a` 3.9σ de la carte.
Les paragraphes suivants pre´sentent les me´thodes utilise´es en pratique pour cal-
culer comple´tude, erreurs photome´triques et contamination. Le dernier paragraphe
montre comment, a` partir des N ge´ne´rations Monte-Carlo, construire le mode`le sta-
tistique de l’observation. C’est ce mode`le qui sera utilise´ dans le chapitre 7 pour
l’estimation des parame`tres des mode`les cosmlogiques, de formation de structure et
de physique tardive des amas. L’exemple pre´sente´ dans cette section a e´te´ calcule´ a`
partir de 100 ge´ne´rations Monte-Carlo de type Olimpo sur 400 deg2.
6.2.1 Comple´tude
Pour calculer la comple´tude on compare simplement les distributions des amas
simule´s aux de´tections “amas” associe´es a` un amas simule´ que j’apellerai “amas
de´tecte´s” dans la suite. (l’algorithme de marquage est pre´sente´ au 5.4.2). Ce calcul
est possible car l’association entre une de´tection et un amas simule´ assure que :
1. la de´tection conside´re´e est un amas et donc n’est pas une contamination :
N contobs = 0,
2. les erreurs photome´triques sont nulles : P (zobs, Yobs|zth, Yth) = δ(zobs−zth)δ(Yobs−
Yth) soit : zobs = zth et Yobs = Yth pour l’amas de´tecte´ conside´re´.
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On a alors simplement :




Les figures 6.2.1 et 6.2.2 illustrent le type de re´sultat obtenu. Les courbes de la
Fig. 6.2.1 – Distribution des amas simule´s et de´tecte´s en fonction de leur redshift
zth, flux Yth et masse Mth simule´s.
figure 6.2.1 illustrent les distributions simule´es et effectivement observe´es des amas
en fonction de leur redshift, de leur flux et de leur masse simule´s.
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Fig. 6.2.2 – Comple´tude d’un sondage de type Olimpo en fonction du redshift et
du flux simule´ des amas (a` gauche) et du redshift et de la masse simule´e des amas
(a` droite).
Il est inte´ressant de remarquer que l’on peut estimer la comple´tude d’une chaˆıne
de de´tection en termes d’une caracte´ristique simule´e des amas : leur masse, leur
tempe´rature, leur rayon viriel. Il est e´vident qu’on ne peut alors pas pre´ciser la
contamination ou les erreurs photome´triques car ce sont des grandeurs fonction de
quantite´s observables. La comple´tude donne´e en fonction de la masse et du red-
shift des amas est tre`s inte´ressante, ces deux quantite´s e´tant directement lie´es a`
la physique de la formation des grandes structures. La figure 6.2.2 illustre cette
comple´tude.
Mode`le statistique. La figure 6.2.2 est produite a`partir de ge´ne´rations Monte-
Carlo. Nous verrons au chapitre 7 que nous avons besoin, pour calculer les contraintes
cosmologiques correctement, de ces meˆmes donne´es le´ge`rement modifie´es. En effet






(zth, Yth)× F (zth, Yth) (6.3)
nous avons besoin de la valeur de F a` tous les points (zth, Yth), or la structure
“lacunaire” de la surface de comple´tude pre´sente´e dans la figure 6.2.2 indique que
les points, typiquement a` haut flux et haute masse n’ont pas e´te´ calcule´s dans le
Monte-Carlo car il n’y a simplement pas eu de ge´ne´ration d’amas en ces points.
Afin d’estimer la comple´tude aux points (Yth, zth) non ge´nere´s par Monte-Carlo
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pour les distributions des amas pre´dites par les mode`les de formation de struc-
tures, nous introduisons artificiellement des amas dans la re´gion : 1 < zth < 5 et
3.5× 10−5 arcmin2 < Yth < 1× 10−3 arcmin2. On ajoute a` la distribution the´orique
comptant 9000 amas (pour la cosmologie utilise´e pour la ge´ne´ration), 2000 amas
(pour chacune des 100 ge´ne´rations) “artificiels”. Ces amas sont introduits de manie`re
a` ce que la distribution the´orique soit peu perturbe´e : 1) on ve´rifie que la confusion
ne change pratiquement pas, les amas artificiels ont des tailles apparentes tre`s faibles
et influencent peu la capacite´ de de´tection des amas “physiques”, 2) la confusion par
la distribution the´orique domine et permet donc d’avoir une bonne estimation de
la comple´tude pour ces amas artificiels. Les conditions aux points (Yth, zth) ge´nere´s
artificiellement sont identiques a` une e´ventuelle distribution the´orique pre´disant des
amas en ces points. On comple`te cette ge´ne´ration en constatant que la zone de tran-
sition entre une comple´tude nulle et totale est bien de´finie pour chaque redshift.
Tous les points (Yth, zth) ayant un Yth supe´rieur a` la limite de´finie par la comple´tude
a` 99% et non calcule´s dans le Monte-Carlo sont fixe´s a` 100%. Un lissage le´ger permet
ensuite de s’affranchir des erreurs statistiques “bin-a`-bin” dues a` la ge´ne´ration par
Monte-Carlo. Ceci est illustre´ dans la figure 6.2.3.
Fig. 6.2.3 – Comple´tude d’un sondage de type Olimpo tire´ du Monte-Carlo (a`
gauche) et adapte´ pour le mode`le statistique (a` droite).
6.2.2 Erreurs photome´triques
La photome´trie des amas est un travail important et de´licat. Souhaitant mettre
en place une chaˆıne comple`te de simulation-analyse pour une observation SZ grand
champ, nous ne nous sommes pas penche´s sur l’optimisation d’une photome´trie
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spe´cifique aux amas de galaxies. La photome´trie du flux des amas est faˆıte graˆce
au logiciel SExtractor (Bertin and Arnouts, 1996) qui pre´sente l’avantage d’eˆtre lar-
gement utilise´ par la communaute´ astrophysique, d’eˆtre rapide et facilement confi-
gurable. J’ai commence´ a` travailler sur un algorithme de photome´trie base´ sur la
connaissance, a priori, du profil de luminosite´ des amas : ce travail est encore
trop pre´liminaire pour eˆtre pre´sente´ ici. La photome´trie SExtractor utilise´e est :
FLUX AUTO. C’est une photome´trie base´e sur un algorithme assez ge´ne´ral qui
s’adapte a` la taille de la de´tection, ce qui permet, a priori, d’estimer correctement
leur flux integre´.
On cherche a` estimer les caracte´ristiques oberve´es a` partir des caracte´ristiques








Le calcul de ces deux quantite´s caracte´rise comple`tement les erreurs photome´triques
de la fonction de se´lection. Dans les paragraphes suivants nous ferons certaines hy-














Nous avons choisi de ne pas conside´rer la taille apparente des amas comme ob-
servable : la figure 6.2.4 illustre la difficulte´ pour estimer cette grandeur des sources
brillantes avec l’algorithme de photome´trie utilise´. Les erreurs sur le calcul de la
taille sont trop importantes pour pouvoir espe´rer en tirer beaucoup d’information
sur la physique des amas.
6.2.2.1 Estimation de Yobs
Afin de construire le mode`le statistique de la chaˆıne de de´tection on s’inte´resse au
rapport : lnYobs/ lnYth. Les figures 6.2.5 et 6.2.6 montrent un exemple de distribution
Ces figures sugge`rent plusieurs remarques :
1. le rapport lnYobs/ lnYth est quasiment inde´pendant de zth. Nous supposons
dans la suite que le flux reconstruit est inde´pendant du redshift de l’amas
de´tecte´ : Yobs est fonction uniquement de Yth. Cependant on constate a` bas
redshift (< 0.2) un le´ger biais positif. Nous n’en tenons pas compte pour le
moment.
2. Il existe une erreur syste´matique importante sur le flux estime´ a` bas flux.
3. Les distributions lnYobs(Yth) peuvent eˆtre mode´lise´es correctement par des dis-
tributions gaussiennes.
On peut supposer deux origines aux erreurs photome´triques : le bruit de mesure et
le bruit de confusion, c’est a` dire les effets de superposition des amas.
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Fig. 6.2.4 – Reconstruction du rayon viriel apparent des amas de´tecte´s par SExtrac-
tor. L’abscisse donne le rayon viriel simule´ apparent (RVth) en degre´s et l’ordonne´e
le rayon viriel apparent (RVobs) reconstruit en degre´s.
Le biais observe´ dans le flux estime´ Yobs est duˆ a` l’algorithme de photome´trie,
car nous nous sommes place´s dans un re´gime ou` les erreurs de marquage sont
ne´gligeables. Nous en tenons compte dans le mode`le statistique de l’instrument.
Mode`le statistique. En supposant les distributions de lnYobs(Yth) gaussienne, le
mode`le statistique de la chaˆıne de de´tection, en terme d’erreur photome´trique sur
Yobs, est donne´ par les grandeurs : ln Y¯obs(Yth) et σln Yobs(Yth). Par ge´ne´ration Monte-
Carlo on obtient facilement une estimation de ces fonctions donne´e dans la figure












Cette distribution permet d’estimer la valeur de Yobs connaissant Yth. La figure 6.2.7
re´sume le mode`le statistique des erreurs photome´triques.
La mise en place d’algorithmes de photome´trie adapte´s aux amas permetterait
d’utiliser l’information sur la taille des amas de´tecte´s. On pourrait envisager, en
faisant l’hypothe`se que le gaz des amas suit, “en moyenne”, un profil beta, d’utiliser
un algorithme de photome´trie base´e sur un ajustement de profil beta au profil des
de´tections. Ceci permettrait de pouvoir estimer le rayon de coeur et le flux integre´
des amas de manie`re plus pre´cise que l’algorithme utilise´ ici. Un algorithme utilisant
le principe des matched filter permettrait aussi d’estimer le rayon de coeur des amas
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Fig. 6.2.5 – Estimation du parame`tre de Compton integre´ Yobs pour les amas
de´tecte´s. La figure en haut donne le parame`tre Yobs en fonction du parame`tre Yth. Les
deux figures du bas donnent le rapport lnYobs/ lnYth en fonction de zth (a gauche)
et Yth a` droite. Les lignes rouges indiquent l’ensemble des points ou` Yobs = Yth. Dans
ces figures seules 20 des 100 ge´ne´rations du Monte-Carlo sont pre´sente´es.
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Fig. 6.2.6 – Distributions, pour deux flux the´oriques donne´s (Yth = 5×10−5 arcmin2
a` gauche et Yth = 2.5 × 10−2 arcmin2 a` droite), du flux observe´ Yobs. La courbe
discontinue bleue indique le mode`le gaussien utilise´ dans le mode`le statistique et le
trait continu rouge donne la valeur du flux the´orique Yth conside´re´.
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Fig. 6.2.7 – En haut a` gauche : Y¯obs en fonction de Yth. En haut a` droite : σln Yobs
en fonction de Yth. En bas : figure re´sumant le mode`le statistique des erreurs pho-
tome´triques sur l’estimation de Yobs. En trait continu blanc Y¯obs tire´ du mode`le sta-
tistique, les zones oranges correspondent a` σln Yobs (orange clair) et 2.σln Yobs (orange
fonce´) tire´ du mode`le statistique. Le nuage de points pre´sente les donne´es des
ge´ne´rations (20 sur les 100) du Monte-Carlo.
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et leur flux integre´ (Melin, 2004). Cependant la donne´e du rayon de coeur ne permet
de retrouver le rayon viriel des amas qu’a` une relation d’e´chelle pre`s, l’information
relative aux mode`les cosmologiques reste donc tre`s faible.
6.2.2.2 Estimation de zobs
Nous avons conside´re´ que le redshift des amas constitue une observable de notre
mode`le d’expe´rience. Bien entendu cette grandeur ne pourra eˆtre mesure´e a` partir
des sondages SZ seuls (bien que des travaux montrent qu’on pourrait estimer le
redshift des amas par des observations conjointes X, SZ). Cependant nous supposons
pouvoir disposer ulte´rieurement des redshifts d’une fraction des de´tections dans le
champ observe´. Nous e´tudions dans le chapitre 7 l’impact d’un tel suivi en termes
de contraintes sur les mode`les cosmologiques.
Afin de construire le mode`le statistique des erreurs de mesure sur le redshift pho-
tome´trique nous avons besoin des informations suivantes : z¯obs(zth, Yth) et σzobs(zth, Yth),
c’est a` dire la valeur moyenne du redshift observe´ connaissant le redshift re´el et l’er-
reur standard sur cette mesure (erreur syste´matique et erreur statistique).
Nous faisons les hypothe`ses simplificatrices suivantes : z¯obs = zth et σzobs ∼
constant. C’est a` dire que l’on conside`re que le redshift est mesure´ inde´pendant du
flux de la de´tection, que sa valeur moyenne est la valeur re´elle (pas de biais d’esti-
mation) et que l’erreur standard est constante : le redshift photome´trique de´pend
surtout du nombre de galaxies utilise´es pour l’estimer. Nous supposons pouvoir
mesurer le redshift d’une dizaine de galaxies pour chaque amas, soit une erreur :
σzobs = 0.1 quel que soit le redshift.
Mode`le statistique. En pratique nous tabulons la courbe : σzobs(zth) une fois
pour toute. Pour des raisons algorithmiques, nous avons modelise´ cette courbe en
prenant pour zth < 0.1, σzobs ∝ zobs.












avec z¯obs = zth et σzobs = 0.1.
6.2.3 Les contaminations
On introduit les contaminations en ajoutant a` la distribution the´orique des amas,
multiplie´e par la comple´tude, “convolue´e” par les erreurs photome´triques, la distribu-
tion des contaminations (voir l’e´quation 6.1). La prise en compte des contaminations
de´pend du suivi en redshift conside´re´.
En supposant pouvoir mesurer le redshift photome´trique de 100% des de´tections
dans le champ observe´, il sera possible d’identifier et donc d’e´liminer les contamina-
tions de nos mesures. En effet un suivi optique en paralle`le pourra nous re´ve´ler si une
de´tection est due a` un amas (pre´sence de galaxies dans la direction de la detection)
ou a` du bruit instrumental (pas de galaxies dans la direction de la detection). Ainsi
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avec 100% des redshifts mesure´s on peut espe´rer obtenir un catalogue sans contami-
nation et la fonction de se´lection fait alors intervenir uniquement la comple´tude et
les erreurs photome´triques.
Si on suppose maintenant pouvoir mesurer le redshift d’une fraction seulement
du catalogue de de´tection, alors on classe les de´tections en trois cate´gories : les amas
de´tecte´s (de´tection ayant e´te´ examine´e par le programme de suivi et ayant re´vele´
la pre´sence d’un amas), les contaminations (source ayant e´te´ observe´e lors du suivi
mais n’ayant pas re´vele´ d’amas), et les autres de´tections (dont on ne sait pas si ce
sont des amas ou des contaminations). Cette dernie`re cate´gorie est prise en compte




On peut de´terminer cette fonction a` partir de la simulation Monte-Carlo. Le re´sultat
est illustre´e dans la figure 6.2.8.
Fig. 6.2.8 – Distribution des contaminations en fonction de leur flux estime´ Yobs.
La courbe rouge continue donne le mode`le statistique de la distribution des conta-
minations dN contobs /dYobs tandis que l’histogramme en orange donne la distribution
Monte-Carlo a` partir de laquelle il a e´te´ construit. La courbe bleue en trait dis-
continu donne la distribution des amas de´tecte´s dN amasobs /dYobs. La courbe noire en
pointille´s donne la distribution des de´tections dN detobs/dYobs. Ces courbes integre´es
donnent une purete´ de 91%.
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6.2.4 Nombre effectif de de´tections
La comple´tude du sondage permet de calculer le nombre moyen d’amas de´tecte´s :
N¯amasobs . La distribution des contaminations permet de calculer le nombre moyen de
contaminations de´tecte´es : N¯ contobs . Le nombre moyen de de´tections est alors sim-




obs . Qu’en est-il du nombre de de´tections (amas ou
contamination) effectif pour une observation donne´e ?
Les distributions des nombres “effectifs” N de contaminations et d’amas ne sont
pas poissoniennes, bien que le nombre effectif d’amas simule´ dans une ge´ne´ration
soit issu d’un tirage poissonien autour de la valeur moyenne the´orique pre´dite par le
mode`le de formation de structure. Ces distributions sont extreˆmement importantes
pour calculer les contraintes sur les parame`tres cosmologiques pre´sente´es au cha-
pitre 7. La figure 6.2.9 illustre les distributions obtenues par Monte-Carlo. Nous
mode´lisons les distributions des nombres effectifs de de´tections par des distributions
gaussiennes (courbes rouges-grises de la figure) :

























N contobs − N¯ contobs
σNcontobs
)2 (6.10)



























En supposant le mode`le statistique de la chaine de de´tection inde´pendant du mode`le
cosmologique utilise´ pour le calculer, on suppose les parame`tres A constant et on a
Aamas = 3.03, Acont = 3.04 et Adet = 3.70. On peut imaginer construire dans un tra-
vail futur une mode´lisation plus fine de ces distributions, notamment en introduisant
une de´pendance en N¯ dans les parame`tres A.
On voit sur la figure 6.2.9 que les distributions pre´sentent une queue qui s’e´tire
vers les grands nombres de de´tections. Une e´tude de´taille´e a montre´ une corre´lation
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
152 Mode´lisation statistique des effets de se´lection
Fig. 6.2.9 – Distributions du nombre d’amas de´tecte´s (en haut a` gauche), du nombre
de contaminations (en haut a` droite) et du nombre de sources de´tecte´es (en bas)
pour 100 ge´ne´rations comple`tes simulation-de´tection de type “Olimpo”. Les courbes
rouges sont les meilleurs ajustement de distributions gaussiennes.
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entre un nombre “anormal” (en terme de distribution gaussienne) de contamination
et un nombre “anormal” d’amas de´tecte´s. Ces nombres “anormaux” de de´tections
sont dus a` des erreurs dans la renormalisation des cartes SZ reconstruites. En effet,
dans certains cas, on constate que le flux des plus gros amas SZ est sous estime´
conduisant a` une renormalisation de la carte errone´e. Le seuil de de´tection e´tant
fixe et inde´pendant de la carte conside´re´e, ceci conduit a` une surestimation du
nombre de de´tections par carte. Le choix de mode´liser ces distributions par des
gaussiennes reste donc valable, les cas anormaux e´tant compris. Un travail plus
pousse´ de photome´trie ou de renormalisation des cartes reconstruites permettra de
s’en affranchir (par exemple, nous avons utilise´ une re´gression line´aire par χ2 qui est
un estimateur connu pour eˆtre sensible aux valeurs anormales des distributions, on
peut imaginer construire une re´gression line´aire plus adapte´e) .
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6.3 Validite´ du mode`le statistique
6.3.1 Comple´tude, photome´trie et contaminations
Nous avons pre´sente´ dans ce chapitre tous les ingre´dients du mode`le statistique
que nous avons mis en place pour Olimpo permettant, a` partir de la distribution
the´orique des amas, de calculer la distribution effectivement observe´e des de´tections.
Ce mode`le n’est pas spe´cifique a` Olimpo et convient pour d’autres expe´riences bo-
lome´triques multi-fre´quences. Le mode`le statistique pour Olimpo, pre´sente´ ici, com-
prend :
1. la fonction de comple´tude F (zth, Yth) qui permet de calculer, la distribution







(zth, Yth)× F (zth, Yth) (6.15)
2. les erreurs photome´triques P (zobs, Yobs|zth, Yth) qui permettent de calculer la
distribution des amas de´tecte´s en fonction de leur flux estime´ Yobs et redshift














3. la distribution des contaminations
dNcontobs
dYobs
(Yobs) qui permet de calculer la dis-


















Il est possible de ve´rifier la validite´ du mode`le statistique construit a` partir du
Monte-Carlo en comparant, pour le meˆme mode`le cosmologique ~P , les distributions
issues du Monte-Carlo, des amas de´tecte´s, et des contaminations, aux distributions
obtenues par l’application du mode`le statistique. Cette comparaison est illustre´e
dans les figures 6.3.1 et 6.3.2. La figure 6.3.1 prouve le bon fonctionnement du mode`le
statistique, en termes de comple´tude (deuxie`me ligne) et d’erreur photome´trique
(troisie`me ligne). On remarque sur la troisie`me ligne, colonne de droite, que le profil
est plus e´largi en redshift (abscisse) que pour le Monte-Carlo. Ceci est duˆ au fait
que le mode`le statistique d’erreurs photome´triques en redshift n’est pas de´duit du
Monte-Carlo dans lequel on le conside`re parfaitement connu mais il est introduit
par ailleurs. La distribution du Monte-Carlo ne contient pas d’erreur photome´trique
en redshift. La distribution obtenue graˆce au mode`le statistique en contient, ce qui
correpond a` une convolution par un noyau gaussien et se manifeste par une “dilution”
de la distribution. Il y a deux autres diffe´rences notables :
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Fig. 6.3.1 – Distribution des amas de´tecte´s en fonction du redshift (abscisse) et du
parame`tre de Compton integre´ (ordonne´e) pour le meˆme mode`le cosmologique. La
colonne de gauche pre´sente les distributions issues des 100 ge´ne´rations du Monte-
Carlo tandis que la colonne de droite donne les distributions obtenues par applica-
tion du mode`le statistique pre´sente´ dans ce chapitre. La premie`re ligne pre´sente les
mode`les the´oriques simule´s :
dNamasth
dzthdYth
(zth, Yth). La deuxie`me ligne pre´sente les distri-




La troisie`me ligne pre´sente les distributions observe´es des amas en fonction de leur
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Fig. 6.3.2 – A gauche : distribution en fonction de Yobs des amas de´tecte´s. L’histo-
gramme en trait e´pais donne la distribution extraite des 100 ge´ne´rations Monte-
Carlo, le trait plein, rouge et fin donne la distribution obtenue par l’utilisation
du mode`le statistique. A droite : distribution en fonction de Yobs des de´tections.
L’histogramme en trait e´pais donne la distribution extraite des 100 ge´ne´rations du
Monte-Carlo, le trait continu, rouge donne la distribution obtenue par l’utilisation
du mode`le statistique. Dans les deux figures les zones grise´es donnent, a` un (gris
clair) et deux sigmas (gris fonce´), les erreurs statistiques du Monte-Carlo pour une
seule ge´ne´ration.
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– a` bas redshift les courbes d’iso-densite´ pour le mode`le statistique semblent
s’e´carter plus rapidement de la droite z = 0 lorsque le flux diminue. Ceci est
duˆ au fait que l’on ne mode´lise pas le biais photome´trique en fonction du
redshift, pourtant non-nul pour les bas redshift (et uniquement pour ceux-ci).
Ce biais est visible sur la figure 6.2.5 en bas a` gauche.
– Le deuxie`me point ou` le mode`le semble impre´cis concerne le gradient de la tran-
sition entre ze´ro et 100% de densite´, a` un redshift donne´, lorsque le flux aug-
mente. On constate en effet que notre mode`le statistique pre´sente une monte´e
un peu plus douce que les distributions Monte-Carlo. Ceci s’explique par la
mode´lisation des erreurs photome´triques par des gaussiennes alors que les dis-
tributions sont plus pentues a` bas flux.
La figure 6.3.2 (gauche) donne la meˆme information que la troisie`me ligne de
la figure 6.3.1 en fonction uniquement du flux observe´. L’histogramme en noir
donne la distribution des amas de´tecte´s pour les 100 ge´ne´rations du Monte-Carlo, le
trait continu, rouge donne la distribution obtenue graˆce au mode`le statistique. On
constate une petite erreur syste´matique entre les deux distributions. Les zones grise´es
donnent les erreurs statistiques a` une (gris clair) et deux (gris fonce´) de´viations stan-
dards (statistique poissonienne) pour une seule ge´ne´ration, c’est a` dire pour une
observation typique d’Olimpo. On constate que l’erreur syste´matique est infe´rieure
a` l’erreur statistique a` un sigma pour tous les flux supe´rieurs a` 3 × 10−4 Sr et a`
deux sigmas pour tous les flux conside´re´s. Ceci nous confirme le fonctionnement
correct du mode`le statistique. Pour aller plus loin, on pourrait utiliser des distri-
butions le´ge`rement non-gaussiennes avec des moments d’ordre supe´rieurs a` deux
non nuls pour ajuster les distributions Monte-Carlo. La figure de droite pre´sente les
meˆme donne´es mais pour la distribution des de´tections (amas et contamination).
On constate que le mode`le statistique des contaminations est lui aussi valide : il n’y
a pas d’erreur syste´matique introduite par la prise en compte des contaminations
dans le mode`le statistique.
6.3.2 Mode`le statistique et confusion
Les diffe´rentes quantite´s caracte´risant le mode`le statistique de la chaine de de´tection
(comple´tude, contaminations, erreurs photome´triques et nombre effectif de de´tections)
sont suppose´es inde´pendantes du cadre cosmologique ayant servi a` les calculer. Ceci
n’est qu’une approximation. Il y a en re´alite´ une certaine de´pendance dans la mesure
ou` la confusion des sources peut de´grader les performances de la chaˆıne de de´tection
pour des densite´s de surface d’amas importantes.
Le bruit de confusion est duˆ aux sources SZ non de´tecte´es. On peut estimer son
amplitude pour chaque source de´tecte´e par la relation :
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Cette relation provient du calcul du bruit de confusion pour la photome´trie des
sources infrarouges de FIRBACK de´crit dans la the`se de H. Dole (Dole, 2000).
Pour les sources de FIRBACK le calcul est plus simple car la taille des sources
est constante : c’est la taille du lobe instrumental. Dans notre cas les amas sont
des sources dont la taille apparente exce`de parfois la taille du lobe instrumental.
L’estimation du bruit de confusion par cette me´thode et par Monte-Carlo est un
travail qui devra eˆtre aborde´ par la suite.
En pratique le niveau de confusion est controˆle´ dans le Monte-Carlo en introdui-
sant, pour une meˆme cosmologie, c’est a` dire pour une meˆme distribution the´orique
d’amas en redshift et flux, un nombre total d’amas variable. Dans les exemples
donne´s ici, la re´fe´rence est la ge´ne´ration avec le nombre moyen d’amas pre´vu par
le mode`le de formation de structure (∼ 9000, mode`le statistique MS 1.0), nous
avons ensuite construit un mode`le statistique en introduisant 1.5 fois plus d’amas
(∼ 13500, mode`le MS 1.5) et 0.75 fois moins (∼ 6700, mode`le MS 0.75). Les
re´sultats pre´sente´s ici illustrent donc la de´pendance du mode`le statistique vis-a`-vis
du nombre d’amas moyen pre´vu dans un cadre cosmologique donne´. La de´pendance
vis-a`-vis de leur distribution en flux et redshift n’est pas illustre´e. Un nombre de
9000 amas ge´nere´s correspond a` une valeur de σ8 de 0.85, 13500 a` σ8 ∼ 0.95 et 6700
a` σ8 ∼ 0.75 (tous les autres parame`tres e´tant e´gaux par ailleurs).
Comple´tude. La figure 6.3.3 illustre pour diffe´rents niveaux de confusion la sur-
face de comple´tude calcule´e par Monte-Carlo. Les contours donnent la comple´tude
a` 10, 50 et 90%.
Fig. 6.3.3 – Comple´tude a` 10, 50 et 90% (trait fin, moyen et large) pour les trois
mode`les statistiques MS 10, MS 075 et MS 15.
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Erreurs photome´triques. La figure 6.3.4 illustre les erreurs photome´triques at-
tendues pour ces trois ge´ne´rations. On constate que l’erreur syste´matique sur l’esti-
mation du flux des amas est inde´pendante de la confusion pour des sources dont le
flux est supe´rieur a` 3×10−4 arcmin2. L’erreur statistique est plus importante lorsque
la confusion augmente et reste constante quand la confusion diminue.
Fig. 6.3.4 – (gauche) Biais sur la reconstruction des flux pour les trois niveaux de
confusion conside´re´s. (droite) Largeur a` un sigma de la distribution du logarithme
du flux reconstruit. Le trait continu rouge correspond au mode`le MS 10 le trait
en tireˆts bleu correspond au mode`le MS 075 et le trait point-tireˆt noir au mode`le
MS 15.
Distribution des contaminations. La figure 6.3.5 illustre les diffe´rentes den-
site´s de probabilite´ des contaminations pour ces trois ge´ne´rations. On donne dans le
paragraphe suivant la distribution du nombre total des de´tections pour les diffe´rents
niveaux de confusion. On constate que les contaminations suivent, a` un sigma, la
meˆme distribution. La diffe´rence provient essentiellement du nombre total de conta-
mination, suppose´ constant et qui ne l’est pas en re´alite´, comme c’est montre´ dans
le paragraphe suivant.
Nombre effectif de de´tections. On cherche a` voir, ici, si l’e´cart-type des dis-
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Fig. 6.3.5 – Densite´ de probabilite´ des contaminations. Le trait continu rouge cor-
repond au mode`le MS 10 le trait en tirets bleu correspond au mode`le MS 075 et
le trait point-tiret noir au mode`le MS 15. La zone grise´e donne l’erreur a` un sigma
pour une seule ge´ne´ration du Monte-Carlo.
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Les valeurs moyennes e´tant donne´es, pour les amas, par la comple´tude du sondage
et pour les contaminations, suppose´es constantes (pour l’ensemble des de´tections,
c’est simplement la somme des deux).
Fig. 6.3.6 – E´cart-type de la distribution du nombre effectif d’amas en fonction du
nombre moyen d’amas de´tecte´. Les losanges rouges donnent les points calcule´s par le
Monte-Carlo, les triangles bleus les points du mode`le statistique. Les barres d’erreur
sont donne´es a` deux sigmas.
La figure 6.3.6 donne, pour les amas, la de´pendance de σ avec N¯ . On constate que
la loi : σ = A
√
N¯ avec A constant n’est pas correctement satisfaite, notamment a`
confusion e´leve´e. La figure 6.3.7 donne le nombre moyen de contaminations en fonc-
tion du nombre d’amas simule´s. On constate que ce nombre est quasiment constant
(a` deux sigmas pour les mode`les MS 075 et MS 10). On constate par ailleurs que
la loi σ = A
√
N¯ est dans les barres d’erreur uniquement a` 3 sigmas.
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Fig. 6.3.7 – (gauche) Nombre moyen de contaminations en fonction du nombre
d’amas simule´s. (droite) E´cart-type de la distribution du nombre effectif de conta-
minations en fonction du nombre moyen de contaminations. Les losanges rouges
donnent les points calcule´s par le Monte-Carlo, les triangles bleus les points du
mode`le statistique. Les barres d’erreur sont donne´es a` deux sigmas.
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6.4 Conclusion
Les re´sultats du Monte-Carlo. Le calcul par simulation Monte-Carlo de la fonc-
tion de se´lection effective des sondages SZ grand-champ est un re´sultat important
de mon travail. Les figures 6.2.2 et 6.2.3 montrent la comple´tude de tels sondages
en fonction du redshift, du flux SZ des amas et de leur masse. L’approximation
habituelle de se´lection en masse n’est pas satisfaisante en pratique. Une limite en
flux se rapproche des re´sultats du Monte-Carlo pour les amas lointains (z > 0.8).
Cependant elle diffe`re, d’une part par la transition “douce” entre une comple´tude
nulle (non-de´tection) et une comple´tude parfaite (100% de de´tection), d’autre part,
par la de´tectabilite´ des amas proches (z < 0.8). La compre´hension de la fonction de
se´lection dans cette gamme de redshift est importante car c’est la` que les mode`les
cosmologiques standards (de type ΛCDM) pre´disent un maximum d’amas massifs.
On remarque par ailleurs que la de´tectabilite´ pour les redshifts infe´rieurs a` 0.3 est
plus se´lective : seuls les amas les plus brillants sont de´tecte´s. Ceci est duˆ au fait
que la brillance de surface, pour des amas de meˆme flux total, a` un redshift de 1
est beaucoup plus grande que pour un amas a` un redshift de 0.3. C’est un simple
effet de dilution duˆ a` la taille apparente de l’amas qui augmente rapidement a` bas
redshift. Les amas proches, trop “dilue´s”, passent sous le niveau de bruit et ne sont
plus de´tecte´s.
On remarque sur la figure 6.2.5 le biais de Malmquist-Eddington dans la recons-
truction du flux des amas de bas flux. Ce biais est ine´vitable car intrinse`que a` la
photome´trie de sources de faible flux dans un champ bruite´. En terme de distribution
des sources ce biais se traduit par une surestimation des sources de faible flux. Les
erreurs statistiques importantes pre´sentes a` bas flux sont probablement a` l’origine
de la largeur excessive de la variance des comptages. La figure 6.2.9 illustre ce point.
En effet, d’une ge´ne´ration a` l’autre, les erreurs statistiques sur les amas de faible
flux conduisent a` une grande variation dans le nombre total de de´tections, ce qui se
traduit par la largeur excessive de la distribution du nombre de de´tections. On peut
imaginer qu’en se´lectionnant les amas de haut flux dans les catalogues reconstruits
on limitera cette effet.
La figure 6.2.8 montre la distribution des contaminations dans les catalogues re-
construits. On constate que les contaminations ne sont pas pre´dominantes dans le
catalogue reconstruit. Ce point est essentiel et confirme notre choix algorithmique
de se´paration en composante pour isoler l’effet SZ des autres e´missions astrophy-
siques. Bien que je n’ai pas cherche´ a` connaˆıtre l’origine des contaminants (sources
infrarouges ou bruit re´siduel) de manie`re explicite (par association au catalogue des
sources infrarouges simule´) on constate que cette distribution en flux des contami-
nants pre´sente une non gaussianite´ laissant supposer que certaines contaminations
sont probablement des sources infrarouges ponctuelles. En conclusion du manuscript
je pre´sente un travail pre´liminaire concernant l’expe´rience APEX. Il apparaˆıt alors
que les sources infrarouges sont une source importante de contamination. De plus,
les sources radios, non simule´es ici, seront aussi une source de contamination im-
portante pour les cartes a` basse fre´quence (143 GHz). La compre´hension et le calcul
syste´matique de cette distribution est essentiel pour exploiter les catalogues d’amas.
On peut imaginer que des algorithmes plus spe´cifiques permettant de distinguer les
sources ponctuelles (infrarouges ou radios) des sources e´tendues que sont les amas
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seront essentiels pour analyser les donne´es d’Olimpo, APEX ou Planck (par exemple
des crite`res de forme).
Le mode`le statistique. Nous avons de´crit dans ce chapitre le mode`le statistique
de l’expe´rience Olimpo (chapitres 3 et 4) et de la chaˆıne d’analyse et d’extraction
d’amas (chapitre 5).
Le premier objectif dans la construction d’un tel mode`le est d’identifier et de
comprendre les effets syste´matiques relatifs a` la de´tection des amas dans les obser-
vations SZ grand-champ, et a` la cosmologie. Le second objectif est d’e´viter l’utilisa-
tion intensive de cycle Monte-Carlo qui, en pratique, sont extreˆmemnt geˆnante pour
l’analyse des donne´es et limitent les ite´rations possibles. Ce mode`le repose sur des
hypothe`ses fortes. J’ai montre´ (et je confirme au chapitre 7) qu’elles sont justifie´es
a` la pre´cision des prochains sondages.
Ce mode`le statistique permet, a` partir de la distribution the´orique des amas
de galaxies, de calculer la distribution de ceux qui sont effectivement observe´s. Ce
mode`le statistique de chaˆıne de de´tection SZ (instrument et analyse des donne´es)
prend en compte :
1. la comple´tude du sondage,
2. les erreurs photome´triques d’estimation du parame`tre de Compton integre´ et
du redshift des amas de´tecte´s,
3. les contaminations pre´sentes parmi les de´tections,
4. les distributions du nombre effectif des contaminations et amas pour une ob-
servation.
Nous avons mis en e´vidence ses qualite´s et ses de´fauts dans la section 6.3 et
esquisse´ les voies possibles pour l’ame´liorer. Afin de valider le mode`le statistique
comme e´tant un outil pour contraindre les valeurs des parame`tres cosmologiques
nous pre´sentons, a` la section 7.4.2, les biais et erreurs sur l’estimation des contraintes
en supposant que le mode`le statistique est inde´pendant de la confusion. Seule l’es-
timation des erreurs sur les parame`tres cosmologiques permet de confirmer, ou non,
la validite´ de cette hypothe`se. En effet, les diffe´rences entre mode`les statistiques
calcule´s pour des niveaux de confusion diffe´rents correspondent a` des variations im-
portantes des parame`tres cosmologiques, par exemple, σ8 variant de 0.75 a` 0.95. Nous
re´pondons dans le chapitre 7 a` la question de savoir si le mode`le statistique est valide
dans le voisinage (lequel ?) du mode`le cosmologique ayant servi a` le ge´nerer ? Dans
le chapitre 7 nous avons fait l’hypothe`se que le mode`le statistique d’observation est
inde´pendant des mode`les (cosmologiques, de formation de structure et de physique
interne des amas) ayant servi a` le construire. A` de´faut il sera toujours possible de
calculer, par Monte-Carlo, le mode`le statistique de l’instrument pour un ensemble
repre´sentatif de mode`les cosmologiques et, 1) soit d’interpoler les valeurs du mode`le
statistique pour les mode`les cosmologiques manquant, 2) soit de construire des ajus-
tements en fonction, par exemple, du nombre d’amas observe´s dans le champ du
sondage, qui est une observable du sondage.
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7.1 Observations et cosmologie
Dans le chapitre pre´ce´dent j’ai pre´sente´ notre mode`le statistique de chaˆıne de
de´tection SZ. Ce mode`le permet de calculer, a` partir de la distribution the´orique en
flux et redshift des amas, la distribution des de´tections effectivement observe´es :
dNth
dzthdYth
(zth, Yth) −→ Mode`le statistique −→ dNobs
dzobsdYobs
(zobs, Yobs)
avec zobs et Yobs les observables mesure´es dans l’expe´rience et zth et Yth les flux et
redshift “vrais” de ces de´tections. La distribution des de´tections calcule´e inclut : la
comple´tude du sondage, les erreurs photome´triques en flux et redshift, les contami-
nations et les distributions du nombre effectif de sources de´tecte´es (amas et conta-
mination).
La figure 7.1.1 illustre le travail de l’analyse statistique des donne´es observe´es.
On y voit que la construction du mode`le statistique de la chaˆıne de de´tection est es-
Fig. 7.1.1 – Sche´ma illustrant le travail d’analyse statistique d’une observation.
sentielle pour estimer correctement les contraintes sur les parame`tres cosmologiques.
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Le travail cache´ derrie`re la double fle`che au bas de cette figure est exopse´ a` la section
7.2 de ce chapitre. La partie en bleu, a gauche, illustre l’analyse des donne´es, et la
partie droite illustre l’utilisation du mode`le statistique de cette meˆme chaˆıne.
Dans ce chapitre je montre quel sera l’apport des sondages SZ d’Olimpo en
termes de contraintes sur les parame`tres cosmologiques ΩM et σ8. J’illustrerai ce
re´sultat par des calculs de contraintes pour diffe´rents types de suivi optique. Pour
cela je pre´sente, dans un premier temps, les outils statistiques que j’ai mis en place
pour re´aliser ces e´tudes : tests d’hypothe`ses et calcul de contraintes. Ensuite j’e´tudie
certains effets syste´matiques, en concluant sur la validite´ du mode`le statistique de
chaˆıne de de´tection SZ pre´sente´ au chapitre 6.
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7.2 Outils statistiques d’analyse des donne´es
L’analyse de donne´es d’expe´riences de type Olimpo en vue de contraindre les
parame`tres des mode`les cosmologiques consiste a` comparer la distribution attendue
des amas observe´s, en redshift et flux, pour un mode`le cosmologique donne´ avec
la distribution effectivement observe´e (i. e., le catalogue (zi, Yi), voir le sche´ma de
la figure 7.1.1). Le mode`le statistique de la chaˆıne de de´tection prend ici toute
son importance : il permet, en effet, de calculer rapidement (a` la diffe´rence d’une
ge´ne´ration comple`te Monte-Carlo) la distribution the´orique observe´e des amas pour
n’importe quel mode`le cosmologique. La figure 7.2.1 illustre les deux “objets” a`
comparer : le catalogue observe´ et la distribution observe´e calcule´e the´oriquement.
Fig. 7.2.1 – Distributions, en flux et redshift, calcule´e (surface de densite´) et observe´e
(points (zobs, Yobs) du catalogue).
Dans la suite du chapitre les contours sont donne´s a` 1, 2 et 3 σ. Pour les zones
oranges (grises) le contour a` 1 σ est le plus fonce´. Pour les courbes de niveau le
contour a` 1 σ est donne´ en trait plein. Les courbes de niveau donnent, pour toutes
les figures, les contours de re´fe´rence en vue de comparaison avec un cas particu-
lier donne´ par les zones oranges (grises). Le losange blanc indique le mode`le de
concordance donne´ dans le tableau 6.1. La croix grise (orange´e) donne le meilleur
mode`le reconstruit pour les zones grise´es (orange´es) tandis que la croix noire donne
le meilleur mode`le reconstruit pour les contours de re´ference en courbes de niveaux
noires.
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7.2.1 Compatibilite´ mode`le-observation : les tests d’hypothe`ses
Le premier outil statistique que nous avons mis en place pour l’e´tude d’une
observation grand champ d’amas SZ est le test d’hypothe`se. Nous avons de´veloppe´
dans un premier temps un test de Kolmogorov-Smirnov. Mais son utilisation en
pratique s’est re´vele´e trop couˆteuse en temps de calcul et nous avons ensuite mis en
place un test d’hypothe`se base´ sur l’estimateur de vraisemblance e´tendue LE (nomme´
dans la suite simplement vraisemblance, L pour Likelihood). Le principe est le meˆme
pour les deux tests. La diffe´rence provient uniquement de la manie`re dont on mesure
“l’e´cart” entre la distribution des observations et la distribution the´orique pre´dite
par le mode`le cosmologique. Cet outil statistique est comple´mentaire de l’outil de
calcul des parame`tres cosmologiques.
7.2.1.1 Intereˆt
Pour chacun des mode`les cosmologiques ~P que l’on veut tester on fait l’hypothe`se
suivante : “l’observation conside´re´e est une ge´ne´ration ale´atoire du mode`le ~P”. Les
tests d’hypothe`ses permettent de calculer la probabilite´ que cette hypothe`se soit
vraie. Plusieurs arguments ont guide´ notre choix vers cet outil statistique : tout
d’abord le fait que les prochaines expe´riences Olimpo ou APEX auront, dans un
premier temps, des donne´es de “test” (vol test pour Olimpo et premiers mois de
prise de donne´e pour APEX) comptant moins d’une centaine d’amas, ensuite le
fait que les mode`les de la physique interne des amas soient peu contraints. Les
tests d’hypothe`ses permettent de trouver une classe de mode`les compatibles avec les
donne´es. On peut imaginer placer des contraintes sur les parame`tres cosmologiques
sans faire ce travail pre´alable, et aboutir a` des contraintes raisonnables alors que
les mode`les teste´s ne sont pas statistiquement compatibles avec les donne´es. En
pratique l’analyse statistique des donne´es se compose des trois e´tapes suivantes : 1)
on conduit un ensemble de test d’hypothe`ses sur une large gamme de mode`les, 2)
on se´lectionne ceux qui sont statistiquement compatibles avec nos donne´es, 3) on
cherche le mode`le le plus en accord avec les donne´es et on calcule les contraintes sur
les parame`tres teste´s (i.e. les erreurs sur l’estimation du meilleur mode`le).
Par exemple, un test d’hypothe`se permet de de´cider si un mode`le cosmologique
~P qui serait en accord avec d’autres observations inde´pendantes (CMB, supernovae,
amas en X, etc.) est incompatible avec nos donne´es. On est en mesure de dire si
l’hypothe`se “mon observation est une ge´ne´ration ale´atoire de ce mode`le ~P” est vraie
ou fausse, et avec quelle probabilite´.
7.2.1.2 L’estimateur de vraisemblance





ou` les variables xi sont les N mesures et f la p.d.f the´orique du mode`le teste´ fonction
du parame`tre θ.
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Dans notre cas nous devons tenir compte des contaminations (les sources que le
suivi optique indique comme n’e´tant pas des amas), des amas dont on a mesure´ le
redshift (on est alors suˆr que ce sont des amas) et des sources dont on ignore si ce
sont des amas ou des contaminations (pas de mesure en redshift). L’estimateur de
vraisemblance L que nous utilisons pour comparer une observation exp et un mode`le
cosmologique ~P s’e´crit alors de la manie`re suivante :



















Le premier terme du produit permet d’estimer l’information contenue dans le nombre
total de de´tections. Le nombre de sources de´tecte´es est une information en soi,
inde´pendante des mesures individuelles de flux ou redshift. La p.d.f est donne´e par
le mode`le statistique etN detexp est le nombre total de sources brillantes de´tecte´es dans le
champ. Le premier produit permet de mesurer l’information contenue dans les amas
de´tecte´s (dont on est suˆr que ce sont des amas graˆce au suivi optique) e´tant donne´s
leurs redshift zamasi et flux Y
amas
i . Le dernier produit mesure l’information contenue
dans le flux Y detectioni des de´tections dont on ne sait pas si elles sont des contamina-
tions ou des amas. La p.d.f correspondante est calcule´e a` partir de la distribution
en flux des amas a` laquelle on a ajoute´ la distribution en flux des contaminations.
Les de´tections dont on est suˆr que ce sont des contaminations n’apportent aucune
information sur la cosmologie. Elles sont exclues du calcul de la vraisemblance.
En pratique on travaille avec les quantite´s − lnL. Les me´thodes de “maximum de
vraisemblance” deviennent alors des me´thodes de “minimum d’in-vraisemblance”.
Le mode`le statistique joue ici un roˆle primordial dans le calcul des parame`tres
cosmologiques a` travers la connaissance des diffe´rentes p.d.f observe´es-simule´es. Dans
le paragraphe 7.4 ses limites en tant qu’outil “d’estimation” des parame`tres cosmo-
logiques ont e´te´ de´montre´es.
7.2.1.3 Test d’hypothe`se en pratique
Les e´tapes pour effectuer un test d’hypothe`se sur un mode`le cosmologique vis-a`-
vis d’une observation sont en pratique les suivantes :
1. on dispose d’une observation,
2. on se place dans le cadre d’un mode`le cosmologique ~P que l’on de´sire tester,
3. on calcule la distribution the´orique des amas dans le cadre de ce mode`le,
4. le mode`le statistique, construit au pre´alable, nous donne les distributions ef-
fectivement observe´es des amas et des contaminations (typiquement : leur
nombre, la dispersion sur ce nombre, les distributions en fonction des obser-
vables),
5. on ge´ne`re par simulation de Monte-Carlo un ensemble d’observations simule´es
compatibles avec ce mode`le ~P ,
6. chacune a` une vraisemblance vis-a`-vis du mode`le teste´ Li = L(~P |expi). On
construit la distribution de ces vraisemblances,
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7. a` partir de cette p.d.f de vraisemblance (7.2.2 gauche) on peut construire la
courbe de probabilite´ de compatibilite´ (7.2.2 droite),
8. la vraisemblance de l’observation que l’on analyse vis-a`-vis du mode`le teste´
correspond alors a` une probabilite´ dans cette courbe : c’est la probabilite´ de
compatibilite´ recherche´e.
La construction de la courbe de probabilite´ se fait en calculant, dans un premier
temps la valeur de la vraisemblance de re´fe´rence L0 : le pic de la distribution. Celle-
ci e´tant bien ajuste´e par une gaussienne, on conside`re comme re´fe´rence la moyenne
de la distribution. La probabilite´ de compatibilite´ de l’observation est donne´e par
le rapport du nombre de ge´ne´rations ayant un e´cart de vraisemblance supe´rieur a`





La figure 7.2.2 illustre les trois dernie`res e´tapes.
Fig. 7.2.2 – (gauche) Distribution des vraisemblances pour N ge´ne´rations ale´atoires
d’observations a` partir du mode`le cosmologique a` tester. (droite) Courbe de proba-
bilite´ de´duite de la p.d.f. Les traits verticaux bleus donnent la valeur de la vraisem-
blance de l’observation. La courbe rouge indique l’ajustement gaussien effectue´ sur
les donne´es du Monte-Carlo repre´sente´es par l’histogramme noir. Le trait vertical
discontinu indique la valeur de L0.
7.2.1.4 Rejeter Press & Schechter
Les tests d’hypothe`ses peuvent permettre, par exemple, de calculer la probabilite´
de compatibilite´ entre une observation, simule´e dans notre cas avec la fonction de
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masse de Sheth et Tormen (et pour le mode`le cosmologique de concordance), et un
mode`le cosmologique dans lequel la distribution des amas est calcule´e graˆce a` la
fonction de masse de Press et Schechter.
On fait l’hypothe`se suivante : “l’observation est une ge´ne´ration ale´atoire d’une
distribution d’amas calcule´e graˆce a` la fonction de masse de Press & Schechter”. On
calcul, en utilisant la me´thode pre´ce´dente, la courbe de probabilite´ en fonction des
diffe´rences de vraisemblance, pour ce mode`le physique de formation d’amas. Elle
est donne´e dans la figure 7.2.3. La probabilite´ de compatibilite´ pour l’observation
conside´re´e est infe´rieure a` 1×10−5. Avec les donne´es du vol scientifique d’Olimpo on
devrait eˆtre en mesure de tester les diffe´rentes fonction de masse (Sheth & Tormen,
Press & Schechter, Jenkins & al.) en utilisant les parame`tres cosmologiques estime´s
par d’autres expe´riences.
Fig. 7.2.3 – En trait continu la courbe de probabilite´ pour le mode`le de concordance
avec utilisation de la fonction de masse de Press & Schechter. En trait discontinu la
valeur de la vraisemblance de l’observation conside´re´e (calcule´e avec la fonction de
masse de Sheth & Tormen). L’observation a une probabilite´ d’eˆtre une ge´ne´ration
ale´atoire du mode`le cosmologique conside´re´e infe´rieure a` 1 × 10−5. Elle est donc
incompatible a` 5 σ avec le mode`le the´orique.
7.2.2 Estimation des parame`tres
Graˆce au test d’hypothe`se pre´sente´ dans la section pre´ce´dente on est en mesure
de pre´ciser quelle classe de mode`les est compatible avec une observation. La seconde
e´tape de l’analyse statistique des donne´es est l’estimation, parmi les mode`les com-
patibles, du mode`le le mieux “en accord” avec les donne´s, de donner les parame`tres
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de ce mode`le et d’e´tablir les erreurs statistiques sur ces parame`tres. Le test d’hy-
pothe`se donne la probabilite´ qu’une observation soit une ge´ne´ration ale´atoire d’un
mode`le ; l’estimation des contraintes donne, pour une observation, les erreurs faˆıtes
si on conside`re un mode`le voisin du mode`le le plus en accord avec celle-ci.
La de´marche comple`te de calcul des contraintes est :
1. on dispose d’une observation,
2. on trouve la classe des mode`les compatibles avec cette observation par des
tests d’hypothe`ses,
3. parmi ceux-ci on cherche “le mieux en accord” (en termes de vraisemblance),
4. on calcule les niveaux de confiance (i.e., les erreurs statistiques) autour de ce
meilleur mode`le.
7.2.2.1 Cartes de vraisemblance
En pratique pour calculer les contraintes on construit une “carte” de vraisem-
blance pour un ensemble de mode`les ~P et l’observation conside´re´e (de´note´e exp dans
la suite). La maximisation de la vraisemblance de´signe le mode`le ~Pmin le plus en
accord avec les donne´es (qui a, par rapport aux donne´es d’observation exp, une vrai-
semblance Lmin(~Pmin|exp) maximum). En pratique on parcourt les parame`tres des
mode`les ~P et on cherche le minimum de la quantite´ :
−lnL(~P |exp) (7.4)
Les niveaux de confiance sont calcule´s par rapport au minimum de la vraisem-
blance Lmin. On construit la carte de la diffe´rence de vraisemblance :





Cette quantite´, dans le cas ou` les vraisemblances sont calcule´es a` partir de p.d.f gaus-
siennes, suit une loi de χ2. En pratique on calcule, par Monte-Carlo, les distributions
de “diffe´rence de vraisemblance” (appele´e dans la suite : log-vraisemblance) afin de
ve´rifier cette hypothe`se (voir le paragraphe suivant). Si, dans un premier temps, on
suppose que les log-vraisemblances entre un mode`le ~P et le meilleur mode`le ~Pmin
suivent une loi de χ2 alors, a` partir de la carte des log-vraisemblances, on peut calcu-
ler directement les niveaux de confiance autour du meilleur mode`le. La figure 7.2.4
illustre les diffe´rentes e´tapes de cette de´marche.
7.2.2.2 Calcul des niveaux de confiance par Monte-Carlo
La de´marche pour de´terminer, par Monte-Carlo, les niveaux de confiance est la
suivante :
1. on ge´ne`re, en accord avec le mode`le ~Pmin, N observations simule´es,
2. pour chacune d’entre elles on cherche, par maximisation de la vraisemblance,
le mode`le de meilleur accord ~P i,
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Fig. 7.2.4 – De gauche a` droite et de haut en bas : 1) la carte de vraisemblance des
mode`les ~P = (ΩM , σ8), 2) la carte de log-vraisemblance, 3) la distribution en χ
2 des
log-vraisemblances (les traits horizontaux donnent les niveaux de confiance a` 1, 2 et
3 sigmas), 4) les niveaux de confiance calcule´s graˆce a` cette distribution et a` la carte
de log-vraisemblance au dessus (donne´s a` 1, 2 et 3 sigmas).
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3. pour chacun des N mode`le ~P i on calcule la vraisemblance Li vis-a`-vis de l’ob-
servation initiale exp,
4. toutes les vraisemblances calcule´es sont, par construction de ~Pmin, infe´rieures
(moins “en accord”) a` la vraisemblance entre l’observation exp et le mode`le
~Pmin,
5. la distribution des diffe´rences ∆Li = −2[lnLi(~P ) − lnLmin(~Pmin)] donne
les niveaux de confiance que l’on peut appliquer, ensuite, a` la carte de ∆L
pre´ce´dente.
La figure 7.2.5 illustre ces e´tapes.
Fig. 7.2.5 – (gauche) Distribution des diffe´rences de vraisemblance (log-
vraisemblance) calcule´e par Monte-Carlo (courbe noire), superpose´e a` la distribution
the´orique de χ2 (courbe bleue). (droite) Impact sur les contraintes de la distribution
calcule´e par Monte-Carlo. Les re´gions oranges correspondent aux contraintes a` 1, 2
et 3 sigmas pour la distribution calcule´e par Monte-Carlo tandis que les contours
superpose´s donnent les re´sultats si on suppose une distribution de χ2 (trait continu :
1 sigma, trait discontinu : 2 sigmas, pointille´s : 3 sigmas).
7.2.2.3 L’estimateur de vraisemblance
La figure 7.2.6 illustre les influences de la mesure du nombre de de´tections d’une
part et de la “forme” de la distribution en redshift et flux d’autre part. Pour 500
de´tections, dont on mesure le redshift, l’information sur la forme domine l’informa-
tion sur le nombre. Pour moins de 80 de´tections (vol test d’Olimpo) l’information
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Fig. 7.2.6 – (gauche) Parame`tres cosmologiques calcule´s graˆce a` la mesure du seul
nombre de de´tections. (droite) Parame`tres cosmologiques calcule´s graˆce a` la seule
forme de la distribution en flux et redshift. En superposition, les contours obtenus
en cumulant les deux informations. Le code de couleur des contours est le meˆme
pour tout le chapitre (voir la le´gende 7.2.5).
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sur le nombre domine et les parame`tres ΩM et σ8 deviennent rapidement de´ge´nere´s.
Il est inte´ressant de remarquer que les contours donne´s par l’information sur le
total de de´tections sont relativement laˆches. Ceci est duˆ au fait que les distributions
effectives du nombre de de´tections ne suivent pas loi de poisson mais une loi gaus-
sienne dont l’e´cart-type est de l’ordre de : 3×
√
N¯ . En premie`re approximation on
conside`re souvent une distribution de poisson, ce qui conduit a` surestimer la qualite´
des contraintes donne´es par le nombre de de´tections.
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7.3 Perspectives pour Olimpo
Les buts des sondages d’amas SZ sont de comprendre la physique du gaz des
amas, la formation des grandes structures et enfin les mode`les cosmologiques. Ces
diffe´rents mode`les posse`dent des parame`tres et impliquent certaines hypothe`ses
qui peuvent eˆtre teste´es par ces prochains sondages SZ. Dans la suite je montre
comment les observations SZ permettront de comprendre la physique du gaz des
amas en contraignant le parame`tre T?. Ensuite, en supposant ce parame`tre bien
e´tabli, j’explore le potentiel de ces observations pour contraindre les parame`tres des
mode`les cosmologiques ΩM et σ8. Je termine en pre´sentant quelques e´tudes d’effets
syste´matiques.
Dans cette section je pre´sente diffe´rents re´sultats illustrant les possibilite´s, en
termes de contraintes, d’un sondage grand champ d’Olimpo. On conside`re un son-
dage de 400 deg2 avec un vol de dix jours. Les caracte´ristiques insrumentales utilise´es
sont donne´es dans le chapitre 3 (voir le tableau 3.1). On conside`re le catalogue ob-
serve´ pre´sente´ dans la figure 7.3.1. Ce catalogue est constitue´ de 519 sources brillantes
Fig. 7.3.1 – Catalogue des amas de´tecte´s d’une observation typique ge´nere´e en
accord avec le mode`le de concordance pour un vol scientifique d’Olimpo. La ligne
en tirets illustre la limite en flux conside´re´e dans la section 7.3.5.
de´tecte´es. Parmi celle-ci, et si le suivi pointe l’ensemble des sources, on sera en me-
sure d’identifier 469 amas et 50 contaminations. Cette observation est une ge´ne´ration
ale´atoire du mode`le de concordance dont les parame`tres sont donne´s dans le tableau
4.1.
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7.3.1 SZ, CMB et weak-shear : contraintes sur T?
Les phe´nome`nes galactiques chauffent le gaz intra-amas et contribuent a` l’effet SZ
de l’amas en plus du chauffage gravitationnel. Ces phe´nome`nes de physique interne
sont encore mal compris et leur contribution au chauffage du gaz est parame´trise´e
par la quantite´ effective T? de normalisation de la loi d’e´chelle M-T.
La forte de´ge´ne´rescence entre les parame`tres : de formation de structure σ8,
et de la physique de chauffage du gaz dans les amas en e´quilibre : T?, fait qu’il
est ne´cessaire de contraindre T? par ailleurs pour pouvoir exploiter les donne´es des
sondages SZ (et X, de la meˆme manie`re) en termes de contraintes sur les parame`tres
cosmologiques : σ8 et ΩM principalement. Dans cette optique nous avons, dans un
premier temps, estime´ les contraintes sur T? que l’on peut attendre avec les donne´es
d’Olimpo combine´es aux donne´es de WMAP de mesure du spectre de puissance du
CMB et aux donne´es prochaˆınement attendues pour les observations weak-shear du
sondage CFHTLS-wide (170 deg2 avec 2 bins de redshift). Le weak-shear permet
une bonne mesure de σ8 inde´pendante de T?. Par ailleurs, les donne´es de WMAP
donnent une information pre´cise sur ΩM .
En pratique on calcule les contraintes sur σ8 et T? en marginalisant les donne´es
SZ sur le parame`tre ΩM . Cette approche constitue une analyse, au premier ordre,
des contraintes que l’on peut attendre sur T?. La vraisemblance combine´e de ces
trois jeux de donne´es est calcule´e en utilisant :
– la vraisemblance comple`te pre´sente´e dans le de´but du chapitre pour les donne´es
SZ,
– pour les donne´es de WMAP et du CFHTLS : la vraisemblance approche´e
donne´e par la matrice de Fisher sur les parame`tres ΩM et σ8 marginalise´e sur
tous les autres parame`tres (h, ns, Ωb, τ dans un cadre cosmologique de type
ΛCDM).
La matrice de Fisher a e´te´ calcule´e par C. Yeche (CEA-Dapnia/SPP) dans le cadre
d’un article soumis a` A&A : Yeche et al. (2005). Le tableau 7.3.1 donne les erreurs
statistiques et la corre´lation sur ΩM et σ8 calcule´es pour la combinaison des donne´es
de WMAP et du CFHTLS-wide.
ΩM σ8 corre´lation
0.0332 0.0096 0.18
Tab. 7.1 – Erreurs a` un σ sur l’estimation des parame`tres ΩM et σ8 et corre´lation
entre les parame`tres. Ces contraintes sont celles donne´es par les observations com-
bine´es d’un vol scientifique d’Olimpo nominal avec un suivi optique complet, du
CMB par WMAP et du weak-shear attendues pour le sondage CFHTLS-wide.
La figure 7.3.2 illustre ces re´sulats. La figure de gauche illustre la forte de´generescence
entre les deux parame`tres T? et σ8 si on ne conside`re que les donne´es SZ. Les donne´es
du CMB et du weak-shear apportent des contraintes fortes sur ΩM et σ8 permet-
tant de lever la de´ge´ne´rescence (figure de droite). Les contraintes obtenues sur T?
restent, cependant, assez laˆches et il apparaˆıt clairement ici, que des observations en
X comple´mentaires permettraient d’ame´liorer encore les contraintes.
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Fig. 7.3.2 – Contraintes sur les parame`tres σ8 et T? attendues pour le vol scientifique
d’Olimpo. Les contours sont calcule´s en marginalisant sur le parame`tre ΩM et en
supposant un suivi complet des sources de´tecte´es. A gauche, les contours attendus
avec le sondage SZ seul. A droite, les contours attendus avec la combinaison des
donne´es du sondage SZ et des donne´es de WMAP et du sondage weak-shear du
CFHTLS-wide. La croix donne la position du meilleur mode`le reconstruit, le losange
la position du mode`le de concordance.
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Dans la suite de ce chapitre, nous nous inte´ressons aux contraintes sur les pa-
rame`tres ΩM et σ8. Il apparaˆıt, a` la vue des contraintes sur T?, que si ce pa-
rame`tre est laisse´ libre les erreurs sur ces deux parame`tres seront importantes du
fait des de´ge´ne´rescences. Notre objectif e´tant principalement d’illustrer les erreurs
syste´matiques attendues pour les prochains sondages SZ grand-champ, nous conside´rons
T? fixe´ a` la valeur du mode`le de concordance. Cette approche, minimisant les erreurs
statistiques, nous permettra de mettre en e´vidence les erreurs syste´matiques.
7.3.2 ΩM et σ8
On se limitera, pour le moment, et bien que les me´thodes soient directement
transposables a` d’autres parame`tres, a` l’e´tude des parame`tres ΩM (avec ΩB constant)
et σ8. Ces deux parame`tres sont sensibles aux comptages d’amas. ΩM est principa-
lement sensible a` la distribution en redshift des amas et σ8 aux comptages globaux
et a` la distribution en flux. Les autres parame`tres des mode`les cosmologiques et de
formation de structures sont suppose´s connus sans erreurs. La suite de mon travail
consiste a` tenir compte d’information a priori sur la valeur de ces parame`tres et leur
erreur.
La figure 7.3.3 illustre les re´sultats attendus d’une observation typique d’Olimpo.
Les caracte´ristiques instrumentales sont donne´es dans le chapitre 3. La chaˆıne d’ana-
lyse des donne´es et d’extraction des amas est pre´sente´e au chapitre 5. On a suppose´,
ici, pouvoir acce´der a` un suivi optique complet des 519 sources. L’influence sur l’esti-
mation des parame`tres cosmologiques d’un suivi qui ne serait que partiel est donne´e
dans la section suivante. Les erreurs a` un σ valent, pour ΩM : +0.31/−0.15, et pour
σ8 : +0.028/− 0.035. La corre´lation entre les deux parame`tres e´tant donne´e par la
figure. L’erreur syste´matique est donne´e dans la section 7.4.
7.3.3 Variance des comptages et contraintes
Comme je l’ai montre´ au chapitre 6 (6.2.4) la variance des comptages du nombre
de sources de´tecte´es est anormalement plus grande que la variance d’une distribution
de Poisson de meˆme moyenne, valeur attendue pour N observations inde´pendantes.
Le comptage des amas est riche d’information sur les mode`les cosmologiques, celle-
ci e´tant quantifie´e par le premier terme de la vraisemblance de´finie par l’e´quation
7.2. La figure 7.3.4 montre l’impact du calcul de la variance des comptages par
Monte-Carlo sur les contraintes attendues. L’impact de la variance des comptages
apparaˆıt dans cette figure de manie`re claire. Le calcul par Monte-Carlo induit une
augmentation des erreurs statistiques sur le parame`tre σ8 de l’ordre de 100%. Ainsi il
apparaˆıt essentiel de comprendre les algorithmes de de´tection d’amas, non seulement
sur leur efficacite´ et leur photome´trie mais surtout sur la variance des comptages
qu’ils induisent en sortie de chaˆıne de de´tection.
Je n’ai pas pu de´terminer de manie`re pre´c¸ise d’ou` provient cette variance “ex-
cessive”. Trois causes sont cependant privile´gie´es.
– Le premier suspect est l’algorithme de filtrage non-line´aire qui, par ses choix
automatiques de seuil d’une ge´ne´ration a` l’autre, peut induire un filtrage plus
ou moins fort et donc faire fortement varier le nombre de sources de´tecte´es.
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Fig. 7.3.3 – Contraintes sur les parame`tres ΩM et σ8 attendues pour le vol scien-
tifique d’Olimpo. Les contraintes sont calcule´es en supposant un suivi complet des
sources de´tecte´es. Ces contraintes servent de re´fe´rence dans tout ce chapitre, elles
seront redonne´es, en superposition, pour tous les contours.
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Fig. 7.3.4 – De´gradation des contraintes due a` la variance des comptages. A gauche,
si l’on ne prend en compte que l’information sur le comptage des amas, a` droite, si
toutes les informations sont prises en compte : comptage et mesures de redshift et
de flux. Les niveaux colore´s donnent les contraintes avec le calcul par Monte-Carlo
tandis que les contours en noir donnent les contraintes obtenues en supposant une
distribution de Poisson pour N comptage inde´pendants.
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– Le second suspect est la confusion entre sources : la pre´sence dans une ge´ne´ration
d’un amas proche et massif a pour effet de masquer un grand nombre d’amas
qui ne seront alors plus de´tecte´s.
– Le troisie`me suspect est l’importante erreur statistique sur la photome´trie a`
bas flux. On s’attend a` ce que le nombre d’amas de bas flux de´tecte´s varie
beaucoup d’une ge´ne´ration a` l’autre.
Ces trois pistes seront explore´es dans la suite de ce travail :
– en testant un filtrage line´aire simple,
– en limitant la confusion entre amas,
– et en se limitant aux amas de haut flux pour lesquels la photome´trie est
meilleure.
7.3.4 Suivi optique partiel
Les sondages SZ avec came´ra bolome´trique vont fournir de grands catalogues de
sources qui seront au moins en partie pointe´s par des expe´riences de suivi optique
afin de mesurer le redshift des amas de´tecte´s.
Il est inte´ressant d’e´tudier l’influence de suivis optiques incomplet sur les pa-
rame`tres (ΩM , σ8). On en conside`re trois types :
1. COMPLET : 100 % des sources sont observe´es lors du suivi.
2. RAN50 : 50% des sources sont observe´es lors du suivi. Ces sources e´tant
choisies ale´atoirement.
3. RAN10 : 10% des sources sont observe´es lors du suivi. Ces sources e´tant
choisies ale´atoirement.
La figure 7.3.5 illustre les contraintes attendues pour les diffe´rents suivis conside´re´s.
On constate qu’un suivi partiel introduit une erreur syste´matique infe´rieur aux
erreurs statistique a` un σ. Cependant il sera important d’e´tudier la fonction de
se´lection du suivi afin de corriger cette erreur syste´matique. On peut imaginer
e´valuer, en fonction du redshift : l’efficacite´ de de´tection d’un amas, les erreurs
sur la mesure du redshift observe´, etc.
7.3.5 Contraintes “robustes”
Les plus grands amas comptent plusieurs centaines de galaxies. Les effets gravi-
tationnels dominent les phe´nome`nes de physique interne (formation d’e´toile, AGN,
collisions, etc.) ce qui n’est plus vrai pour les amas de basse masse. Pour les amas
massifs, la loi d’e´chelle entre leur masse et leur tempe´rature pre´sente peu de disper-
sion. On s’attend donc a` ce que les amas massifs soient mieux de´crits de manie`re
statistique par les mode`les de physique interne utilise´s et que les contraintes calcule´es
en se limitant a` ces amas soient plus robustes.
La figure 7.3.6 illustre les re´sultats attendus d’un sondage dont on ne conside`rerait
que les sources les plus brillantes (les amas les plus massifs) dont le flux est supe´rieur
a` un flux limite.
Le flux limite doit eˆtre choisi avec pre´caution de fac¸on a` eˆtre dans le re´gime
ou l’efficacite´ de la chaˆıne de de´tection des sources est de 100%. En pratique nous
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Fig. 7.3.5 – Contraintes attendues avec les suivis partiels RAN10 et RAN50. Les
contours grise´s (oranges) donnent les niveaux de confiance de re´fe´rence, en tireˆt,
l’erreur a` un σ pour le suivi RAN50 et en trait continu l’erreur a` un σ pour le suivi
RAN10.
n’avons conside´re´ que les sources avec Y > Ylim = 7.4 × 10−4 arcmin2. Il apparaˆıt
dans la figure 7.3.6 (gauche) qu’on introduit une erreur a` bas redshift. Par ailleurs
on constate qu’un tel choix de limite en flux fait perdre e´norme´ment d’information
et les erreurs statistiques sur l’estimation des parame`tres cosmologiques augmentent
conside´rablement. Cette de´gradation importante est due, en partie, au fait que les
amas les moins brillants sont aussi les plus lointains et donc portent une information
riche sur la cosmologie. Ce re´sultat illustre l’importance de bien comprendre le com-
portement de la chaine de de´tection pour pouvoir prendre en compte les de´tections
de bas flux et exploiter au mieux les prochaines expe´riences de sondage grand champ
SZ.
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Fig. 7.3.6 – Contraintes avec un suivi COMPLET et avec une limite en flux fixe´e
a` 7.4 × 10−4 arcmin2. (gauche) figure illustrant la coupure en flux superpose´e a` la
comple´tude calcule´e par Monte-Carlo et utilise´e dans le mode`le statistique de la
chaˆıne de de´tection SZ. (droite) Contraintes de´duite de ce type d’observation.
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7.4 Syste´matiques lie´es au mode`le statistique
Dans cette section je pre´sente : 1) le biais de reconstruction des parame`tres
cosmologiques par le mode`le statistique, 2) l’influence de la confusion sur ce biais,
3) les erreurs syste´matiques introduites par une e´ventuelle mauvaise mode´lisation
de la chaˆıne de de´tection SZ.
Les diffe´rentes contraintes pre´sente´es dans cette section ont e´te´ calcule´es pour
l’observation donne´e dans la section pre´ce´dente. Cette observation a e´te´ choisie pour
eˆtre repre´sentative du mode`le cosmologique sous-jacent, ceci permet de pre´senter
des contraintes bien centre´es autour du mode`le de concordance. Par ailleurs, cette
observation sert pour tous les calculs de contraintes, ainsi il est possible de voir les
erreurs statistiques et syste´matiques sur les contours pre´sente´s. Cependant, dans la
section suivante, le biais est calcule´ graˆce a` N ge´ne´rations de la chaine comple`te de
simulation-de´tection.
7.4.1 Estimateur des parame`tres cosmologiques
Le premier re´sultat important est de ve´rifier que l’estimateur des parame`tres
cosmologiques que nous avons construit est non biaise´. Cet estimateur est constitue´
de l’ensemble : mode`le statistique de la chaine de de´tection associe´ a` la vraisem-
blance L (voir l’e´quation 7.2). La figure 7.4.1 illustre ce re´sultat : 1) on a ge´nere´
100 observations graˆce a` la simulation pre´sente´e au chapitre 4, 2) on utilise le bon
mode`le statistique (calcule´ avec une confusion normale) pour estimer les parame`tres
cosmologiques.
Fig. 7.4.1 – Surface de densite´ pour N mode`les en accord avec N observations issues
de simulation comple`tes d’observation par Olimpo, pre´sente´es dans le chapitre 4.
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
188 Contraintes sur les parame`tres cosmologiques
On constate que l’estimateur construit est faiblement biaise´.
L’erreur syste´matique sur le parame`tre σ8 est infe´rieure a` 1% et infe´rieure a` 2%
sur le parame`tre ΩM .
Ayant montre´ ce biais, on suppose dans toute la suite, que le mode`le statis-
tique est valide et introduit un biais ne´gligeable dans l’estimation des parame`tres
cosmologiques. Cette hypothe`se permet alors d’utiliser le mode`le statistique pour
la ge´ne´ration des observations. On e´tudie alors l’influence des diffe´rentes “compo-
santes” du mode`le statistique de la chaˆıne de de´tection SZ : comple´tude, erreurs
photome´triques, etc. En pratique la diffe´rence principale entre les deux approches
(simulation comple`te ou utilisation du mode`le statistique) provient des queues dans
les distributions des nombres effectifs de de´tections.
La figure 7.4.2 illustre N ge´ne´rations d’observations tire´es graˆce au mode`le sta-
tistique et non plus en simulation comple`te. Le biais tend vers ze´ro avec le nombre
de ge´ne´rations. L’erreur syste´matique observe´e est simplement due au faible nombre
de ge´ne´rations.
Fig. 7.4.2 – (gauche) Surface de densite´ pour N mode`les en accord avec N observa-
tions simule´es a` partir du mode`le statistique de la chaˆıne de de´tection SZ. (droite)
L’e´quivalent en termes de contraintes.
7.4.2 Mode`le statistique et confusion
Dans ce paragraphe on met en e´vidence l’influence du bruit de confusion (comme
pre´sente´ dans le chapitre 6) sur les erreurs faˆıtes en termes de contrainte, via, le calcul
de deux mode`les statistiques de la chaˆıne de de´tection : MS 1.5 et MS 0.75. Le
premier correspond au mode`le statistique calcule´ pour le mode`le de concordance avec
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une confusion plus importante, le nombre d’amas dans le champ a e´te´ artificiellement
multiplie´ par 1.5 et le second avec une confusion plus faible, le nombre d’amas dans
le champ a e´te´ artificiellement multiplie´ par 0.75. Ces deux cas ont e´te´ pre´sente´s en
fin de chapitre 6, dans la section 6.3.2.
La confusion est un phe´nome`ne susceptible d’introduire une influence importante
de la cosmologie sur le mode`le statistique. Le fait de la “mode´liser” par un change-
ment de la densite´ de surface des amas est une hypothe`se qu’il faudrait ve´rifier par
la suite en e´tudiant l’influence des mode`les cosmologiques sur la taille des de´tections
(elle-meˆme directement relie´e a` la confusion), phe´nome`ne complexe (par exemple,
le parame`tre σ8 a une influence sur l’e´poque de la transition entre les e´volutions
line´aires et non-line´aires des surdensite´s et donc sur leur taille a` une e´poque donne´e)
qui me´rite un travail approfondi. Dans un premier temps on se limite a` l’e´tude de
l’influence de la densite´ de surface des amas sur le mode`le statistique et sur l’erreur
qui en de´coule dans le calcul des contraintes.
Les re´sultats sont donne´s, comme je l’ai pre´cise´ pre´ce´demment, pour la meˆme
observation, dans la figure 7.4.3.
Fig. 7.4.3 – (gauche) Contraintes pour le mode`le statistique MS 0.75. (droite)
Contraintes pour le mode`le statistique MS 1.5.
On constate que l’erreur syste´matique introduite reste dans les erreurs statis-
tiques a` un σ.
Les erreurs, sur l’estimation des contraintes, introduites par les diffe´rences entre
les trois mode`les statistiques sont illustre´es par la figure 7.4.4. Les contours illustrent
les erreurs faˆıtes sur les calculs d’erreur a` un sigma si on suppose les syste´matiques
nulles. Le calcul est fait graˆce aux trois distributions de log-vraisemblance calcule´es
par Monte-Carlo.
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Fig. 7.4.4 – (gauche) Les trois distributions de log-vraisemblance : en trait continu
pour le mode`le MS 1.0 en tirets pour le mode`le MS 0.75 et en trait point-tiret pour
le mode`le MS 1.5. (droite) Les contours rouges donnent les erreurs statistiques a`
un sigma pour le mode`le MS 1.0 (la re´fe´rence), les zones grise´es donnent les erreurs
sur ces containtes.
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Dans les trois sections suivantes on regarde l’influence d’une “erreur”, introduite
ici volontairement, dans la mode´lisation de la chaˆıne de de´tection. On introduit des
erreurs dans la comple´tude, les erreurs photome´triques et les contaminations.
7.4.3 Comple´tude
Je mode´lise l’erreur faite sur la comple´tude en introduisant, artificiellement, dans
le mode`le statistique une carte de comple´tude simplifie´e, tous les autres mode`les
e´tant identiques par ailleurs (photome´trie, contamination, etc). La figure 7.4.5 (gauche)
illustre l’erreur faˆıte, volontairement, sur la comple´tude : l’efficacite´ de la chaˆıne de
de´tection est prise a` 100% pour tous les flux supe´rieurs a` 2.7× 10−4 arcmin2. L’effi-
cacite´ (calcule´e par Monte-Carlo), a` ce flux limite, est de 50%. Les re´sultats sur la
figure de droite illustrent les contraintes calcule´es avec ce mode`le statistique (tou-
jours pour la meˆme observation). On voit ici l’importance de la comple´tude dans le
calcul des contraintes : l’erreur syste´matique introduite domine largement les erreurs
statistiques sur l’estimation des parame`tres.
Fig. 7.4.5 – (gauche) Comple´tude avec une limite en flux fixe´e a` Ylim =
2.7 × 10−4 arcmin2 superpose´e a` la comple´tude calcule´e par Monte-Carlo. (droite)
Contraintes calcule´es avec ces deux comple´tudes.
7.4.4 Biais photome´trique
La figure 7.4.6 montre l’erreur syste´matique introduite par le mode`le statistique
de la chaˆıne de de´tection si on ne mode´lise pas le biais cause´ par les erreurs pho-
tome´triques (voir la section 6.2.2). L’impact de cet oubli sur la distribution observe´e
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des de´tections est tre`s importante : ceci est montre´ par la diffe´rence entre les lignes
2 et 3 de la figure 6.3.1. A bas flux (c’est a` dire pour la majorite´ des de´tections !)
l’erreur est tre`s importante. Ceci explique l’erreur syste´matique introduite par cet
“oubli” dans la mode´lisation de la chaˆıne de de´tection.
Fig. 7.4.6 – Erreur syste´matique introduite si on ne tient pas compte du biais
photome´trique a` bas flux dans la fonction de se´lection.
7.4.5 Contamination
La figure 7.4.7 pre´sente l’erreur syste´matique introduite si on ne prend pas en
compte la distribution en flux des contaminations dans le mode`le statistique. Les
observations ge´nere´es ici sont des observations avec un suivi de type RAN50, c’est
a` dire avec une mesure partielle des redshifts, car si on mesure 100% des redshifts
on identifie avec certitude les contaminations et le biais est alors inexistant. Cette
hypothe`se introduit une erreur syste´matique relativement faible en σ8 et ΩM car
les deux parame`tres sont bien contraints par la distribution en redshift des amas
de´tecte´s. L’erreur provient principalement de l’incertitude sur le terme dP
dNdet
(Ndetexp; ~P )
de la vraisemblance mesurant l’accord en termes de nombre de de´tections (amas
et contaminations). Ce terme, mal de´crit, introduit une erreur syste´matique faible
compare´e aux erreurs statistiques.
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Fig. 7.4.7 – Erreur syste´matique introduite par un “oubli” de la distribution des
contaminations dans le mode`le statistique de la chaˆıne de de´tection SZ. Les contours
de re´fe´rence en superposition sont ceux calcule´s pour le suivi de type RAN50.
Des trois erreurs pre´sente´es ici, la plus influente sur les calculs de contrainte
est celle sur la comple´tude, ensuite celle sur le biais photome´trique et enfin sur les
contaminations.
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7.5 Conclusion
Dans ce chapitre j’ai pre´sente´ une persepective des re´sultats de l’estimation, au
premier ordre, des contraintes sur le parame`tre T? graˆce au vol scientifique attendu
pour Olimpo (figure 7.3.2). Les re´sultats s’appuient sur les contraintes obtenues (des
parame`tres ΩM et σ8) par les mesures du spectre de puissance du CMB de WMAP et
sur une prospective des re´sultats attendus prochainement sur les mesures de weak-
shear par l’expe´rience CFHTLS-wide. Afin d’ame´liorer encore les contraintes sur
l’estimation de T? il semble important de combiner les futures donne´es SZ avec les
donne´es issues d’observation d’amas en X.
Nous avons ensuite conside´re´ T? bien connu et fixe´ a` la valeur du mode`le de
concordance. Ceci nous a permis d’e´tudier diffe´rentes syste´matiques sur le calcul des
contraintes sur les parame`tres cosmologiques σ8 et ΩM . Dans un premier temps nous
avons mis en e´vidence l’impact, sur les contraintes, d’un suivi optique partiel. Nous
avons alors constate´ une erreur syste´matique faible qu’on peut espe´rer corriger en
incluant la fonction de se´lection propre du suivi optique.
Ces re´sultats ont e´te´ calcule´s graˆce a` la mise en place du mode`le statistique de la
chaˆıne de de´tection SZ pre´sente´ au chapitre 6. Ce mode`le statistique se re´ve`le eˆtre
un estimateur faiblement biaise´ des parame`tres cosmologiques. Il est inte´ressant
de remarquer qu’une coupure en flux dans le catalogue, conduisant a` ne´gliger les
amas de faible flux, fait perdre beaucoup en termes de contraintes (figure 7.3.6). Ce
mode`le statistique se re´ve`le donc important pour exploiter, au mieux, les capacite´s
des prochaines expe´riences de sondage grand champ SZ.
De plus, l’e´tude des syste´matiques montre que ce mode`le statistique doit eˆtre
connu avec une grande pre´cision afin d’estimer correctement les contraintes qui s’im-
posent aux parame`tres cosmologiques. Le point le plus sensible est la comple´tude,
suivi des erreurs photome´triques et enfin des contaminations. Les re´sultats montrent
clairement la difficulte´ et l’importance d’une mode´lisation correcte de la chaˆıne de
de´tection SZ (figures 7.4.5, 7.4.6 et 7.4.7).
Par ailleurs, l’hypothe`se d’inde´pendance du mode`le statistique vis-a`-vis des pa-
rame`tres cosmologiques se trouve, au moins en partie, justifie´e par les re´sultats
montre´s dans la section 7.4.2. Les erreurs sur les contraintes calcule´es avec cette
hypothe`se sont faibles. Nous avons teste´ seulement le premier ordre de l’influence
de la cosmologie, c’est a` dire la confusion due a` la densite´ de surface des amas.
Il conviendrait pour la suite d’effectuer le meˆme travail en conside´rant l’influence
directe de la cosmologie, en trouvant des parame`tres observables permettant de pa-
rame´triser les mode`les statistiques de la chaˆıne de de´tection SZ correctement : on
peut imaginer que le nombre total de de´tections et, par exemple, le coefficient de
corre´lation line´aire de la distribution en flux et redshift (“de´crivant” la forme globale
de la distribution) soient deux parame`tres pertinents.
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L’objectif de ce travail de the`se e´tait de pre´parer l’analyse des donne´es des
prochaines observations SZ grand champ. Pour cela, j’ai mis en place une chaˆıne
comple`te d’outils originaux permettant d’effectuer cette e´tude. Ces outils ont per-
mis de mettre en e´vidence des points critiques et essentiels des effets de se´lection
a` prendre en compte dans les futures analyses. Je me suis interesse´ au cas des
expe´riences multi-fre´quences dote´es de grandes came´ras de bolome`tres. J’ai applique´,
dans ma the`se, ces outils a` une perspective pour l’expe´rience Olimpo.
Simulation de ciel millime´trique
Le premier outil mis en oeuvre est un code de simulation rapide de cartes de ciel
observe´ dans le domaine millime´trique. Il regroupe un code initial de simulation de
catalogue d’amas SZ (e´crit par A. Re´fregier, Dapnia/SAp), la projection de ce cata-
logue pour en faire une carte d’amas, la simulation de phe´nome`nes astrophysiques
contaminants, et la simulation, au premier ordre, d’effets intrumentaux d’observa-
tion (ces deux derniers points ont e´te´ mis en place par D. Yvon). Le premier point
original de ce code concerne la projection du catalogue d’amas SZ sur le ciel. J’ai
introduit un profil d’amas, projete´ sur la carte, elliptique dont la distribution du
parame`tre d’ellipticite´ est de´duite d’observations en X d’une cinquantaine d’amas.
La simulation des galaxies infrarouges est originale et permet de mettre en
e´vidence la difficulte´ de traitement de cette source particulie`re de contamination.
Dans un premier temps, D. Yvon a mis en oeuvre, le fait observe´, que chacune des
galaxies posse`de un spectre e´lectromagne´tique d’e´mission propre. Dans un second
temps, en se basant sur une constatation observationnelle, il a de´veloppe´ un code
permettant de corre´ler la position d’une fraction de ces sources contaminantes avec
les positions des amas.
Bien que la simulation inclut ces trois effets astrophysiques originaux je me suis
concentre´, dans mon travail de the`se, a` e´tudier l’impact des spectres d’indice variable
des galaxies infrarouges sur le traitement des donne´es. L’impact des ellipticite´s sur
les erreurs photome´triques n’a pas e´te´ aborde´ explicitement, bien que le mode`le
statistique des effets de se´lection en tienne compte.
Avec l’arrive´e des donne´es des prochaines expe´riences, il sera ne´cessaire de construire
une simulation plus re´aliste encore, tant au niveau des phe´nome`nes astrophysiques
que des effets intrumentaux d’observation. Ayant comme objectif de construire une
chaˆıne comple`te d’analyse, nous ne sommes pas alle´s plus loin dans les simulations, ce
qui aurait ne´cessite´ la connaissance approfondie d’un instrument, notamment pour
le passage d’une simulation directe de cartes a` la simulation de donne´es ordonne´es
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en temps.
Me´thode de de´tection d’amas SZ
Le second outil mis en oeuvre est une chaˆıne d’extraction d’amas SZ a` partir
des cartes observe´es. Cet outil doit eˆtre capable d’extraire un maximum d’amas,
tout en e´vitant les contaminations, afin d’eˆtre en mesure d’extraire un catalogue
de de´tection suffisament “pur” pour pouvoir espe´rer contraindre efficacement les
parame`tres cosmologiques. Par ailleurs, il doit eˆtre en mesure d’estimer le flux integre´
des amas avec un minimum d’erreurs. Enfin, notre objectif e´tait de construire une
chaˆıne traitant les donne´es “en aveugle”, sans a priori sur le signal recherche´.
Afin de re´pondre a` ces crite`res j’ai caracte´rise´, l’un apre`s l’autre, trois algo-
rithmes a` l’e´tat-de-l’art du traitement d’image, travaillant en aveugle. La chaˆıne
ainsi constitue´e, est une approche originale et performante de l’extraction des amas
SZ et fait l’objet d’une publication soumise a` la revue A&A (Pires et al., 2005). Elle
devrait permettre une exploitation optimale des prochaines donne´es et fournir des
catalogues comptant plusieurs centaines d’amas dans le cas d’Olimpo.
Outils statistiques et mode`le d’observation
Une fois le catalogue de sources extrait et en se placant dans l’optique d’analyser
les donne´es, j’ai mis en place deux e´le´ments comple´mentaires rendant cohe´rente
la chaˆıne d’e´tude. Ces e´le´ments consistent, tout d’abord, en deux outils d’analyse
statistique des catalogues de sources, ensuite, en un mode`le statistique des effets
de se´lection de la chaˆıne comple`te de de´tection d’amas. Ce travail fait l’objet d’une
publication soumise a` la revue A&A (Juin et al., 2005).
Les outils d’analyse statistique permettent, dans un premier temps de trouver
une classe de mode`les cosmologiques statistiquement compatible avec l’observation
(il est, par exemple, possible de rejeter la fonction de masse propose´e par Press
& Schechter lorsque les donne´es sont simule´es avec celle de Sheth & Tormen) et
dans un second temps d’estimer les parame`tres cosmologiques. Ces deux outils sont
comple´mentaires et ont e´te´ conc¸us dans l’optique de traiter des observations comp-
tant peu d’amas, ce qui sera le cas dans les premiers mois de prise de donne´es
d’APEX ou de Planck, ou pour le vol de test d’Olimpo.
Graˆce a` ces outils, j’illustre, en particulier, la ne´cessite´ de combiner les donne´es
SZ, X et de weak-shear, en plus des observations du CMB et des supernovae, pour
comprendre avec pre´cision la physique interne des amas et pouvoir alors utiliser
ceux-ci comme des sondes cosmologiques. Les donne´es simule´es d’Olimpo, combine´es
avec celle de WMAP et du weak-shear attendu par l’expe´rience CFHTLS-wide, ne
suffisent cependant pas a` obtenir des contraintes suffisantes sur les parame`tres des
mode`les de physique interne des amas. Je souligne l’importance d’observations multi-
longueurs d’onde d’un champ commun, notamment pour contraindre la parame`tre
T? qui quantifie l’efficacite´ de chauffage du gaz intra-amas.
Par ailleurs, je montre l’impact d’un suivi photome´trique partiel des sources
de´tecte´es. Il apparaˆıt qu’un tel suivi n’introduit pas d’erreur syste´matique dans
l’estimation des parame`tres cosmologiques.
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Ce travail de calcul de contraintes n’est envisageable que par une bonne compre´hension
des effets de se´lection des observations SZ. J’ai propose´ dans ma the`se un mode`le
statistique complet de ces effets. C’est un estimateur “rapide” et faiblement biaise´
des parame`tres cosmologiques. L’erreur syste´matique, introduite par l’utilisation de
ce mode`le, sur les parame`tres ΩM et σ8 est de l’ordre du pourcent. D’une part, ce
mode`le permet de s’affranchir d’une e´tude comple`te en Monte-Carlo lourde a` mettre
en place mais surtout il permet une e´tude de´taille´e des effets de se´lection complexes,
que ce soit algorithmiques, intrumentaux ou astrophysiques, lie´s aux observations
SZ grand champ. Par exemple, graˆce a` ce mode`le, j’ai mis en avant, entre autre,
la statistique non-poissonienne du nombre effectif de de´tections attendues pour une
observation et son impact sur les calculs de contraintes qui se re´ve`le eˆtre un effet
dominant.
Contexte scientifique et instrumental
Je rappelle ici l’importance de mon travail dans le contexte actuel des obser-
vations SZ. Dans les prochaines anne´es, de 2006 a` 2008, trois expe´riences grand-
champ a` came´ra bolome´trique vont entrer en fonction : Olimpo, APEX-SZ et Planck.
Les outils que j’ai pre´sente´ permettent d’anticiper sur l’analyse des donne´es de ces
expe´riences. Je souligne, en effet, l’importance des diffe´rents effets de se´lection dans
l’estimation des parame`tres des mode`les cosmologiques.
Par ailleurs, les expe´riences interfe´rome´triques vont de la meˆme manie`re pouvoir
effectuer des observations SZ en grand-champ (par exemple AMI ou SZA). Bien que
ces expe´riences n’aient pas du tout les meˆmes caracte´ristiques que les expe´riences
bolome´triques, la de´marche que j’ai applique´ pour l’e´tude des effets de se´lection est
la meˆme et elle est ne´cessaire pour extraire l’information scientifique des donne´es en
terme de cosmologie. Elle devra eˆtre adapte´e a` ce type d’instrument : le chemin est
trace´.
Je tiens a` rappeler ici l’importance d’observations communes d’amas a` diffe´rentes
longueurs d’onde. Les observations SZ et X sont comple´mentaires et ne´cessaires a` une
bonne compre´hension de la physique du gaz des amas. Par ailleurs les observations
en optique, par la mesure de cisaillement gravitationnel, vont permettre de limiter
grandement les erreurs syste´matiques sur l’estimation de la masse des amas et vont
apporter une lumie`re sans pre´ce´dent sur la compre´hension de leur formation et de
leur structure interne.
Aujourd’hui on peut envisager se´rieusement ce type d’analyse multi-longueurs
d’onde sur de grands e´chantillons statistiques graˆce aux instruments en fonction-
nement ou en passe de le devenir : XMM et Chandra pour les observations en
X, CFHTLS-Me´gacam pour les mesures de cisaillement gravitationnel et avec les
instruments SZ de seconde ge´ne´ration, Olimpo, Planck, APEX, ACT, AMI, SZA,
Bolocam, AMiBA, etc.
L’expe´rience APEX-SZ
Je tiens a` montrer ici l’application que j’ai faˆıte des outils de´veloppe´s durant ma
the`se a` l’analyse des donne´es de l’expe´rience APEX. J’ai conside´re´ les caracte´ristiques
d’APEX, e´quipe´ de la came´ra ASZCA, donne´es dans la figure 3.3.2. Il est bien
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e´vident que la simulation de l’instrument n’est pas re´aliste. Elle reprend les diffe´rents
e´le´ments pre´sente´s dans le chapitre 4. La figure 7.5.1 montre la carte d’amas SZ re-
construite apre`s application de la me´thode de de´tection de´veloppe´e pour Olimpo
durant ma the`se.
Fig. 7.5.1 – Carte d’amas SZ attendue pour l’expe´rience APEX-SZ obtenue avec la
chaˆıne de de´tection de´crite dans Pires et al. (2005). La figure de gauche montre la
carte SZ reconstruite. La carte au centre montre la carte des amas SZ simule´s et a`
droite la carte des galaxies infrarouges simule´e.
La carte SZ reconstruite re´ve`le la pre´sence de sources brillantes qu’on peut direc-
tement identifier comme e´tant des galaxies infrarouges, aux coordonne´es (0.7,1.15)
par exemple. Celles-ci n’ont pas e´te´ isole´es de l’effet SZ par l’algorithme ICA tra-
vaillant dans les deux canaux d’observation d’ASZCA : 150 et 217 GHz. A la diffe´rence
de l’expe´rience Olimpo, la chaˆıne de traitement des donne´es ne permet pas d’elimi-
ner les sources infrarouges brillantes. La figure 7.5.2 montre les distributions en flux
SZ et redshift des sources de´tecte´es dans la carte.
Dans le cas d’APEX les sources infrarouges contaminent le catalogue jusqu’au
flux Y ' 2×10−4 arcmin2. La plus grande partie des amas ne seront pas identifiables.
Dans le cas d’Olimpo, le catalogue atteint une purete´ de 90% et les quelques conta-
minations sont a` bas flux. Il apparaˆıt, dans le cas d’APEX, d’autant plus important
de se´parer les galaxies infrarouges des amas car ceux-ci sont des amas lointains,
z > 1, riches en information sur l’histoire de l’univers. La figure de droite illustre ce
re´sultat. On constate sur cette figure un effet de se´lection inte´ressant : la re´solution
angulaire d’APEX permet de sonder les amas sur une plus grande gamme de redshift
que pour l’expe´rience Olimpo.
On constate, a` la vue de ces re´sultats, que la chaˆıne de de´tection de´veloppe´e
pour Olimpo n’est pas adapte´e au traitement des donne´es d’APEX. On peut sup-
poser qu’un pre´-traitement des donne´es soit ne´cessaire. Par ailleurs, on peut ima-
giner utiliser un des atout d’APEX, sa re´solution angulaire, pour eˆtre en mesure
a posteriori de se´parer les deux populations (sources ponctuelles, les galaxies, et
e´tendues, les amas) sur des crite`res de forme. Il est le´gitime de se poser la ques-
tion des performances, pour Olimpo, de cette meˆme chaˆıne de de´tection pour isoler
les amas des sources ponctuelles radios ? Ces sources radios, encore mal comprises
CEA - DAPNIA/SPP JUIN Jean-Baptiste
199
Fig. 7.5.2 – Les histogrammes e´pais (bleus) sont les distributions des amas (trait
continu) et des contaminations (tireˆts) pour l’expe´rience ASZCA tandis que les
courbes fines (rouges) sont les meˆme distributions pour l’expe´rience Olimpo. La
figure de droite montre la distribution en redshift des amas de´tecte´s pour les deux
expe´riences.
aux fre´quences millime´triques, pre´sentent, tout commes les sources infrarouges, un
spectre d’e´mission individuel et constituent a priori une source importante de conta-
mination pour les catalogue d’amas SZ.
Ce travail exploratoire met en e´vidence l’importance du travail de compre´hension
des effets de se´lection pour exploiter au mieux les prochains intruments d’observation
de grands champs d’amas SZ. Il montre aussi le travail important fourni, et a` fournir,
pour la mise au point d’algorithmes de traitement du signal permettant d’extraire
un maximum d’information des donne´es provenant des intruments de mesure. Ces
derniers, eux-meˆme de plus en plus performants, ouvrent les portes d’une meilleure
compre´hension de l’univers qui nous entoure, nous re´servant, sans aucun doute,
encore bien des surprises : 95% du contenu de l’univers restant encore incompris
aujourd’hui.
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